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Pale Blue Dot - Ziemia z odległos´ci około 6,4 mld km.
Zastanówmy sie˛ znów nad ta˛ kropka˛. To tutaj, to jest dom, to jestes´my my. Na niej sa˛
wszyscy, których kochasz, wszyscy, których znasz, wszyscy, o których kiedykolwiek sły-
szałes´, kaz˙da ludzka istota, która kiedykolwiek była, z˙yła na niej. Suma wszystkich naszych
rados´ci i smutków (...) Ziemia jest bardzo mała˛ scena˛ na przeogromnej arenie kosmosu. Po-
mys´l o rzekach krwi przelanych przez wszystkich tych generałów i cesarzy, tak by w chwili
chwały, mogli zostac´ chwilowymi władcami kawałeczka kropki.(...) Nasze postawy, nasze
wyobraz˙one poczucie własnej waz˙nos´ci, złudzenie, z˙e zajmujemy jakies´ uprzywilejowane
miejsce we Wszechs´wiecie, to wszystko zostaje podwaz˙one przez jedna˛ kropke˛ bladego
s´wiatła. Nasza planeta jest samotnym ziarenkiem pos´rodku tej wielkiej, otaczaja˛cej nas, ko-
smicznej ciemnos´ci. W naszym ukrytym miejscu, pos´ród całego tego ogromu, nic nie su-
geruje, z˙e pomoc nadejdzie z zewna˛trz, by ocalic´ nas przed nami samymi.(...) Mówi sie˛, z˙e
astronomia to zaje˛cie, które buduje pokore˛ i charakter. Byc´ moz˙e nie ma lepszego przykładu
na ludzka˛ zarozumiałos´c´ i szalen´stwo, niz˙ ten odległy obraz naszego malutkiego s´wiata. Dla
mnie obraz ten podkres´la nasza˛ odpowiedzialnos´c´ za bycie bardziej z˙yczliwymi dla siebie,
oraz za zachowanie i docenienie tej bladoniebieskiej kropki. Jedynego domu jaki mamy.
Carl Sagan, „Pale Blue Dot“
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Rozprawe˛ dedykuje mojej
córeczce Helence, która
jest słon´cem wszystkich
moich dni.
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szaja˛cych sie˛.
vii

Spis tres´ci
Podzie˛kowania v
Słowniczek vii
Spis rysunków xiv
Spis tablic xv
1 Wprowadzenie 1
1.1 Wszechs´wiat Friedmanna . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2
1.1.1 Podstawowe załoz˙enia . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 3
1.1.2 Równania Friedmana . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5
1.1.3 Ewolucja czynnika skali . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9
1.2 Powstawanie kosmicznych struktur . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10
1.2.1 Mechanizm kosmicznej inflacji . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 11
1.2.2 Liniowa teoria zaburzen´ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15
1.2.3 Wzrost zaburzen´ ge˛stos´ci podczas epoki dominacji promieniowania 18
1.2.4 Wzrost zaburzen´ ge˛stos´ci podczas epoki dominacji materii . . . . . 18
1.2.5 Wzrost zaburzen´ ge˛stos´ci podczas epoki dominacji Λ . . . . . . . . 19
1.3 Model ΛCDM a obserwacje astronomiczne . . . . . . . . . . . . . . . . . 21
1.4 Trudnos´ci modelu standardowego . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24
1.4.1 Galaktyki karłowate . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24
1.4.2 Parametr koncentracji c hal gromad galaktyk . . . . . . . . . . . . 25
1.4.3 Galaktyki spiralne z dominuja˛cym dyskiem . . . . . . . . . . . . . 25
1.4.4 Wczesna powtórna jonizacja . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26
1.4.5 Zawartos´c´ materii barionowej w gromadach . . . . . . . . . . . . . 26
1.4.6 Masywne supergromady na redshiftach z ∼ 1 . . . . . . . . . . . . 27
1.4.7 Złamanie hierarchicznos´ci powstawania struktur . . . . . . . . . . 27
1.5 CM i oddziaływania skalarne - model ReBEL . . . . . . . . . . . . . . . . 27
1.5.1 Podstawy teoretyczne . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28
1.5.2 Model fenomenologiczny . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
1.5.3 Powstawanie kosmicznych struktur w modelu ReBEL . . . . . . . 32
1.6 Kosmologiczne symulacje N-ciałowe - kod GADGET2 . . . . . . . . . . . . 33
1.6.1 Numeryczna grawitacja . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35
ix
SPIS TRE ´SCI
1.6.2 Modyfikacje uwzgle˛dniaja˛ce model ReBEL . . . . . . . . . . . . 44
1.6.3 Numeryczna hydrodynamika . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 46
1.6.4 Warunki pocza˛tkowe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49
1.7 Podsumowanie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 50
2 Kosmiczne pola ge˛stos´ci 53
2.1 Wste˛p . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 53
2.2 Statystyczne miary kosmicznych struktur . . . . . . . . . . . . . . . . . . 53
2.2.1 Metoda interpolacji ge˛stos´ci . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 54
2.2.2 Metoda „zliczen´ w komórkach” . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55
2.2.3 Błe˛dy pomiaru metody ZWK . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 58
2.2.4 Symulacje numeryczne . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59
2.2.5 Testy metod estymacji . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 61
2.3 Pole ge˛stos´ci CM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 72
2.3.1 Trójwymiarowe widmo mocy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 72
2.3.2 Hierarchia amplitud korelacyjnych . . . . . . . . . . . . . . . . . . 73
2.3.3 Skos´nos´c´ i kurtoza . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 76
2.3.4 Ewolucja czasowa S 3 i S 4 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 79
2.3.5 Funkcje ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa . . . . . . . . . . . . . . . . 85
2.4 Pole ge˛stos´ci barionów . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 89
2.4.1 Modelowanie numeryczne . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90
2.4.2 Trójwymiarowe widmo mocy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90
2.4.3 Skos´nos´c´ i kurtoza . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 93
2.5 Podsumowanie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 96
3 Obiekty zwia˛zane grawitacyjnie - hala CM 99
3.1 Wste˛p . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99
3.2 Modelowanie numeryczne . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 100
3.2.1 Identyfikacja hal w polu ge˛stos´ci . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 102
3.3 Statystyka populacji hal CM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
3.3.1 Funkcja masy hal . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
3.3.2 Profile ge˛stos´ci . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 107
3.3.3 Rotacja hal i ich spin . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 112
3.3.4 Geometria hal . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 117
3.4 Korelacje przestrzenne . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 119
x
SPIS TRE ´SCI
3.5 Przyspieszone powstawanie struktur . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 123
3.5.1 Historie akrecji masy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 123
3.5.2 Redshift uformowania . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 126
3.5.3 Ewolucja funkcji mas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 131
3.6 Podsumowanie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 131
4 Podsumowanie i dyskusja wyników 135
A Dodatek - Numeryczne funkcje wygładzaja˛ce 139
B Dodatek - Wyprowadzenie analitycznej postaci γ1(R) 141
Bibliografia 144
xi

Spis rysunków
1.1 Ewolucja czasowa parametrów Ω . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9
1.2 Ewolucja wielkoskalowej struktury . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20
1.3 Wzrost zaburzen´ ge˛stos´ci w rez˙imie liniowym . . . . . . . . . . . . . . . . 34
1.4 Drzewo przestrzenne Barnesa-Huta . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39
1.5 Schemat hierarchicznej struktury typu drzewa. . . . . . . . . . . . . . . . . 40
2.1 Teoretyczne i zmierzone widmo mocy dla modeli 180LCDM, 360LCDM i
512LCDM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62
2.2 Test estymacji wariancji dla symulacji 1024SCDM . . . . . . . . . . . . . 63
2.3 Test estymacji wariancji dla symulacji 180h−1 Mpc . . . . . . . . . . . . . 65
2.4 Test skos´nos´ci S 3 modelu 1024SCDM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67
2.5 Wpływ rozmiarów pudła na estymacje skos´nos´ci. . . . . . . . . . . . . . . 68
2.6 Test warunków pocza˛tkowych . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 70
2.7 Widma mocy P(k) w symulacjach o pudle 180h−1 Mpc . . . . . . . . . . . 72
2.8 Hierarchie amplitud S n . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 74
2.9 Hierarchie amplitud S n narysowane osobno . . . . . . . . . . . . . . . . . 75
2.10 Skos´nos´c´ w symulacjach 180h−1 Mpc . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 77
2.11 Kurtoza w symulacjach 180h−1 Mpc . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 78
2.12 Ewolucja czasowa stosunków skos´nos´ci S ReBEL3 /S ΛCDM3 . . . . . . . . . . . 80
2.13 Ewolucja czasowa stosunków kurtozy S ReBEL4 /S ΛCDM4 . . . . . . . . . . . . 81
2.14 Dystrybucje zliczen´ w komórkach . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 85
2.15 Dystrybucje zliczen´ w komórkach . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 86
2.16 Ewolucja czasowa widm mocy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 91
2.17 Skos´nos´c´ pola ge˛stos´ci barionów i CM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 94
2.18 Kurtoza pola ge˛stos´ci barionów i CM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95
3.1 Funkcja mas dla symulacji 180h−1 Mpc . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 106
3.2 Us´rednione profile ge˛stos´ci hal z symulacji 32h−1 Mpc . . . . . . . . . . . 109
3.3 Fity NFW do us´rednionych profili ge˛stos´ci hal z symulacji 32h−1 Mpc . . . 111
3.4 Dystrybucje parametru spinu w symulacjach 32h−1 Mpc . . . . . . . . . . . 114
3.5 Dystrybucje parametru spinu wraz z dopasowanymi rozkładami logarytmicz-
nie normalnymi . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 115
3.6 Zalez˙nos´c´ λ − Mwir . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 116
xiii
SPIS RYSUNKÓW
3.7 Dystrybucja parametru T hal badanych modeli . . . . . . . . . . . . . . . . 117
3.8 Dystrybucje parametrów e1 i e2 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 117
3.9 Skos´nos´c´ policzona dla katalogów hal CM . . . . . . . . . . . . . . . . . . 120
3.10 Kurtoza policzona dla katalogów hal CM . . . . . . . . . . . . . . . . . . 121
3.11 Historie akrecji masy (HAM) dla 6 wybranych hal CM . . . . . . . . . . . 125
3.12 Rozkłady prawdopodobien´stwa redshiftu uformowania sie˛ . . . . . . . . . 126
3.13 Wykres hierarchicznos´c´ powstawania struktur dla wszystkich modeli. Zwia˛-
zek pomie˛dzy redshiftem uformowania sie˛ z1/2 obiektu a jego masa˛ M0.
Słupki błe˛dów odpowiadaja˛ rozrzutowi 1σ od s´redniej dla danego prze-
działu masy. Ze wzgle˛du na przejrzystos´c´ pokazujemy błe˛dy tylko dla mo-
deli LCDM i 32B1RS1000, błe˛dy pozostałych modeli sa˛ tych samych rze˛dów.128
3.14 Ewolucja całkowych funkcji mas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 130
xiv
Spis tablic
1.1 Aktualne oszacowania podstawowych parametrów modelu ΛCDM . . . . . 22
2.1 Parametry opisuja˛ce symulacje komputerowe. . . . . . . . . . . . . . . . . 59
2.2 Zmierzone wartos´ci amplitudy S 3 w symulacjach 180h−1 Mpc . . . . . . . 79
2.3 Zmierzone wartos´ci kurtozy w symulacjach 180h−1 Mpc . . . . . . . . . . 82
2.4 Zmierzone róz˙nice w S 3 i S 4 dla róz˙nych redshiftów . . . . . . . . . . . . 83
3.1 Parametry opisuja˛ce symulacje komputerowe. . . . . . . . . . . . . . . . . 100
3.2 ´Srednie wartos´ci parametrów geometrii hal . . . . . . . . . . . . . . . . . 119
3.3 ´Srednie wartos´ci i rozrzuty 1σ dystrybucji z1/2 i z∗ dla wszystkich badanych
modeli. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 127
xv

1
Wprowadzenie
Ludzie od wielu tysie˛cy lat tworza˛ modele Wszechs´wiata, który zamieszkujemy, staraja˛c
sie˛ znalez´c´ ład i porza˛dek kieruja˛cy s´wiatem pos´ród chaosu. W miare˛ pogłe˛biania wiedzy i
rozszerzania obserwacji, ludzkos´c´ ulepszała swój model s´wiata, kaz˙dy naste˛pny lepiej tłu-
maczył otaczaja˛ca˛ nas rzeczywistos´c´. Zapytac´ moz˙na, ska˛d płynie ta potrzeba znajdowania
praw rza˛dza˛cych s´wiatem? Odpowiedz´ nie jest zbyt trudna, starczy spojrzec´ na niebo, gdzie
po kaz˙dej nocy naste˛puje dzien´, po kaz˙dej pełni Ksie˛z˙yca pojawia sie˛ Nów, a po kaz˙dej
wios´nie lato, jesien´ i w kon´cu zima. Sa˛ to oczywiste znaki mówia˛ce, z˙e musza˛ istniec´ pewne
reguły rza˛dza˛ce tymi cyklicznymi zjawiskami. Skoro wie˛c obserwatorzy zauwaz˙aja˛, iz˙ wiele
aspektów naszej rzeczywistos´ci podlega pewnym prawidłowos´ciom, naturalne jest, z˙e czło-
wiek tworzył modele s´wiata (a póz´niej Wszechs´wiata) zawieraja˛ce zbiór reguł i aksjomatów,
które miały dawac´ odpowiedzi na pytania: Dlaczego s´wiat jest taki jaki jest? Dlaczego pla-
nety kra˛z˙a˛ wokół Słon´ca, jabłka spadaja˛ z jabłoni, zas´ Ksie˛z˙yc nie uderza w Ziemie˛?
Historia pogłe˛biania ludzkiej wiedzy i zrozumienia na temat praw i zjawisk wyste˛pu-
ja˛cych we Wszechs´wiecie to historia poste˛pu. Na miejsce starych powstawały nowe mo-
dele, które lepiej i zazwyczaj w sposób bardziej prosty i elegancki tłumaczyły obserwa-
ble kosmiczne. Oczywis´cie po drodze pojawiało sie˛ wiele s´lepych zaułków. Zawsze jednak
podstawowa zasada poznania s´wiata fizycznego, czyli zgodnos´c´ empirii z teoria˛, obalała
błe˛dne teorie i modele, wprowadzaja˛c na ich miejsce bardziej poprawne i lepsze. Tak było
juz˙ przed wiekami, gdy dla naszych przodków najpierw całym Wszechs´wiatem była nasza
planeta. Dzie˛ki obserwacjom astronomicznym fałszywy model płaskiej Ziemi został zasta˛-
piony przez prawidłowy pogla˛d o kulistos´ci naszej planety. W miare˛ pogłe˛biania wiedzy i
ulepszania metod obserwacyjnych to, co człowiek nazywał Wszechs´wiatem, rozrastało sie˛
coraz bardziej. Ptolemejski model Układu Słonecznego zasta˛piła doskonalsza teoria Koper-
nika, by naste˛pnie byc´ ulepszona˛ i zasta˛piona˛ przez model Keplera.
1
ROZDZIAŁ 1. WPROWADZENIE
Dzis´, na pocza˛tku XXI wieku to co nazywamy Wszechs´wiatem, rozpos´ciera sie˛ na osza-
łamiaja˛ca˛ odległos´c´ trzech gigaparseków (Gpc). Oznacza to, z˙e obszar tego co modelujemy
i staramy sie˛ poznac´ powie˛kszył sie˛ od czasów Ptolemeusza o 13 rze˛dów wielkos´ci! Ziemia
została zdegradowana z centralnego punktu Wszechs´wiata do maciupkiej plamki zatopionej
pos´ród ogromu materii i przestrzeni. Jednakz˙e człowiek nie składa broni przed tak wielkim
majestatem przyrody. Wre˛cz przeciwnie, od prawie stu lat naukowcy konstruuja˛ i ulepszaja˛
matematycznie s´cisły model Wszechs´wiata, który opisuje ewolucje˛ i parametry tego niemal
nieogarnionego oceanu przestrzeni.
Kosmologia to nauka, która stawia sobie za cele zbadanie struktury i budowy Wszech-
s´wiata, jego ewolucji oraz przyszłych losów. Jeszcze dwa stulecia temu kosmologia jako
taka była uwaz˙ana raczej za dziedzine˛ filozofii niz˙ fizyki. Nikomu wówczas nie s´niło sie˛ na-
wet by badac´ Wszechs´wiat w najwie˛kszych skalach za pomoca˛ metod naukowych. Rozwój
fizyki w XX wieku, który przyniósł nam przede wszystkim dwie wielkie teorie fizyczne –
teorie˛ grawitacji Einsteina i mechanike˛ kwantowa˛, dostarczył narze˛dzi pozwalaja˛cych two-
rzyc´ teoretyczne modele Wszechs´wiata. Niebywały, wre˛cz oszałamiaja˛cy, rozwój astronomii
i technik obserwacyjnych pod koniec XX wieku sprawił zas´, z˙e modele teoretyczne moz˙na
było wreszcie weryfikowac´. Kosmologia z nauki czysto teoretycznej zamieniła sie˛ w pełni
dojrzała˛ empirycznie cze˛s´c´ współczesnej fizyki. Jednakz˙e, jak to cze˛sto w przypadku hi-
storii nauki bywało, im wie˛cej bylis´my w stanie zaobserwowac´ i im dalej w gła˛b morza
przestrzeni sie˛gna˛c´ teleskopami, tym wie˛cej rodziło sie˛ zagadek i nowych pytan´. Natura lubi
nas zaskakiwac´.
1.1 Wszechs´wiat Friedmanna
W niniejszej rozprawie zajmujemy sie˛ pewnymi specyficznymi modyfikacjami powszech-
nie akceptowanego obecnie Standardowego Modelu Kosmologicznego (SMK).Model ten
ma we współczesnej kosmologi, status podobny do tego, jaki ma Standardowy Model Cza˛-
stek Elementarnych w fizyce ja˛drowej. SMK jest obecnie najlepszym przybliz˙eniem opisu-
ja˛cym Wszechs´wiat, jakim dysponujemy, niemniej zawiera on wcia˛z˙ wiele otwartych pro-
blemów i trudnos´ci. Model standardowy oparty jest na modelu Wszechs´wiata Friedmanna z
niezerowa˛ stała˛ kosmologiczna˛, który stosunkowo niedawno (w kosmologicznej skali czasu)
przeszedł w faze˛ przyspieszonej ekspansji. Dla potrzeb dalszej analizy przedstawimy tutaj
szerzej pewne istotne elementy modelu standardowego.
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1.1.1 Podstawowe załoz˙enia
SMK nazywany obecnie równiez˙ ΛCDM (z ang. Lambda Cold Dark Matter) opisuje
strukture˛ i ewolucje˛ Wszechs´wiata od jego najwczes´niejszych momentów, gdzie maja˛ jesz-
cze zastosowanie teorie fizyczne, az˙ po chwile˛ obecna˛. Budowa modelu ΛCDM opiera sie˛
na kilku podstawowych załoz˙eniach. Pierwszym z nich, i chyba najbardziej doniosłym, jest
tzw. zasada kosmologiczna lub tez˙ zasada kopernikan´ska. Zasada ta głosi, iz˙ nasze miej-
sce we Wszechs´wiecie nie jest w z˙aden sposób wyróz˙nione czy uprzywilejowane. Za-
tem dowolny obserwator umieszczony w dowolnym punkcie Wszechs´wiata powinien na
podstawie swoich obserwacji wysnuc´ takie same wnioski odnos´nie globalnych własnos´ci
Wszechs´wiata, jak obserwator umieszczony na Ziemi. Innymi słowy, z˙aden punkt i kieru-
nek we Wszechs´wiecie nie sa˛ wyróz˙nione. Totez˙ zasada kosmologiczna implikuje glo-
balna˛ jednorodnos´c´ i izotropie˛ kosmosu. Oczywis´cie obserwacje dnia codziennego jak i
obserwacje astronomiczne pouczaja˛ nas, z˙e lokalnie Wszechs´wiat nie jest ani jednorodny
ani izotropowy. Obserwujemy przeciez˙ struktury poczynaja˛c od planet, poprzez gwiazdy i
galaktyki az˙ do najwie˛kszych obserwowanych struktur jak supergromady galaktyk i pustki
kosmiczne. Lokalnie istnieje tez˙ wiele wyróz˙nionych kierunków, np. kierunek wzdłuz˙ dysku
Drogi Mlecznej jest wyraz´nie odróz˙niony od kierunku do niego prostopadłego gdzie ge˛stos´c´
gwiazd i materii mie˛dzygwiazdowej sa˛ jakos´ciowo róz˙ne. Niemniej we współczesnej ko-
smologii przyjmujemy, iz˙ globalna jednorodnos´c´ i izotropia jest zachowana gdy zastosujemy
us´rednianie po odpowiednio duz˙ych obszarach Wszechs´wiata. Wszechs´wiat us´redniony w
skali setek megaparseków (Mpc) spełnia zasade˛ kopernikan´ska˛.
Naste˛pne fundamentalne załoz˙enie polega na przyje˛ciu, z˙e do opisu globalnej ewolucji
i struktury Wszechs´wiata moz˙emy uz˙yc´ Ogólnej Teorii Wzgle˛dnos´ci (OTW) Alberta Ein-
steina [Einstein (1916)]. Poniewaz˙ Wszechs´wiat nie jest statyczny w kosmicznym czasie
(podlega ewolucji), izotropia i jednorodnos´c´ w naszym modelu odnosic´ sie˛ musi tylko do
samej przestrzeni, bez czasu. W je˛zyku OTW oznaczac´ to be˛dzie, z˙e czasoprzestrzen´ mo-
z˙emy rozłoz˙yc´ na hiperpowierzchnie stałego czasu, z których kaz˙da jest izotropowa i jedno-
rodna. Czasoprzestrzen´ skonstruujemy wie˛c jako R×Σ, gdzie R oznacza kierunek czasu, zas´
Σ jest trójwymiarowa˛ rozmaitos´cia˛ riemanowska˛. Jednorodnos´c´ i izotropowos´c´ Σ wymusza,
by metryka ja˛ opisuja˛ca posiadała najwie˛ksza˛ z moz˙liwych liczbe˛ symetrii, zatem zapiszemy
metryke˛ w postaci
ds2 = −c2dt2 + a2(t)γi j(u)duidu j .




	1.1
Tutaj t to koordynata czasowa, zas´ (u1, u2, u3) sa˛ współrze˛dnymi (współporuszaja˛cymi sie˛) na
Σ, γi j jest maksymalnie symetryczna˛ metryka˛ na Σ i w kon´cu a(t) to czynnik skaluja˛cy nor-
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malizowany dla chwili obecnej t0 jako a(t0) = 1. Przyje˛lis´my równiez˙ konwencje˛ {−,+,+,+}
zapisu znaków tensora metrycznego. Interesuje nas maksymalnie symetryczna trzy-metryka
euklidesowa γi j, która powinna spełniac´
(3)Ri jkl = k(γikγ jl − γilγ jk) ,




	1.2
gdzie k oznacza pewna˛ stała˛, zas´ indeks górny (3) przy tensorze Riemanna oznacza, iz˙ jest on
powia˛zany z trzy-metryka˛ γi j, a nie z cała˛ czasoprzestrzenia˛ R × Σ. Tensor Ricciego be˛dzie
zatem
(3)R jl = 2kγ jl .




	1.3
Jes´li nasza przestrzen´ ma byc´ moz˙liwie symetryczna, z pewnos´cia˛ be˛dzie sferycznie syme-
tryczna. Moz˙emy metryke˛ zapisac´ jako
dσ2 = γi jduidu j = e2B(r)dr2 + r2(dθ2 + sin2 θ dφ2) .




	1.4
B(r) jest tutaj pewna˛ funkcja˛ zalez˙na˛ w ogólnos´ci od t i r. Moz˙emy policzyc´ składniki tensora
Ricciego, przyjmuja˛c ∂0B = 0, co daje
(3)R11 =
2
r
∂1B
(3)R22 = e−2B(r∂1B − 1) + 1
(3)R33 = [e−2B(r∂1B − 1) + 1] sin2 θ .




	1.5
Teraz, korzystaja˛c z powyz˙szych równan´ oraz z




	1.2 , moz˙emy obliczyc´ B(r)
B = −1
2
ln(1 − kr2) .




	1.6
Zestawiaja˛c to z




	1.4 i




	1.1 , dostaniemy szukana˛ metryke˛ czasoprzestrzeni
ds2 = −c2dt2 + a2(t)
[
dr2
1 − kr2 + r
2(dθ2 + sin2 θ dφ2)
]
.




	1.7
Jest to metryka Robertsona-Walkera (RW) [Robertson (1929); Walker (1933)] opisuja˛ca
rozszerzaja˛cy sie˛ jednorodny i izotropowy Wszechs´wiat.
Zauwaz˙my, z˙e podstawienia
k → k|k|
r →
√
|k|r
a → a√|k|




	1.8
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nie zmieniaja˛




	1.7 , zatem jedynym znacza˛cym parametrem jest k/|k|, który moz˙e przyjmo-
wac´ trzy wartos´ci: k = −1, k = 0 i k = +1. Przypadek k = −1 odpowiada stałej ujemnej
krzywiz´nie na Σ i nazywany jest otwartym. k = 0 oznacza znikanie krzywizny na Σ i na-
zywany jest płaskim, zas´ k = +1 odpowiada dodatniej krzywiz´nie na Σ i nazywa sie˛ go
zamknie˛tym.
Przeanalizujmy te trzy moz˙liwos´ci. Dla płaskiego przypadku k = 0 metryka (3-metryka
przestrzenna) na Σ ma postac´
dσ2 = dr2 + r2dΩ2
= dx2 + dy2 + dz2 ,




	1.9
zatem mamy do czynienia po prostu z przestrzenia˛ euklidesowa˛. Dla przypadku zamknie˛tego
z k = +1 moz˙emy zdefiniowac´ r = sinχ i zapisac´ metryke˛ Σ jako
dσ2 = dχ2 + sin2 χ dΩ2 .




	1.10
Jest to oczywis´cie metryka hipersfery (trójwymiarowej). W ostatnim przypadku otwartym z
k = −1, podstawiaja˛c r = sinhψ, otrzymamy
dσ2 = dψ2 + sinh2 ψ dΩ2 .




	1.11
Powyz˙sza metryka opisuje˛ przestrzen´ hiperboliczna˛ o globalnej krzywiz´nie ujemnej, której
lokalna˛ analogia˛ dwuwymiarowa˛ jest powierzchnia siodła.
1.1.2 Równania Friedmana
Wszechs´wiat z metryka˛ RW moz˙e w ogólnos´ci albo podlegac´ globalnej kontrakcji, albo
ekspansji. Albert Einstein wiedziony nieche˛cia˛ wobec obrazu Wszechs´wiata, którego czaso-
przestrzen´ podlega globalnej ewolucji czasowej, wprowadził do swoich równan´ OTW słynny
czynnikΛ, który miał opisywac´ globalna˛ siłe˛ odpychaja˛ca˛ i został nazwany póz´niej stała˛ ko-
smologiczna˛1. Wprowadzenie lambdy pozwoliło znalez´c´ takie rozwia˛zania równan´ OTW, w
których globalna czasoprzestrzen´ była statyczna. Jak wykazał jednak Alexander Friedmann
[Friedmann (1924)], takie rozwia˛zania sa˛ wysoce niestabilne. Juz˙ nawet najmniejsze zabu-
rzenie w postaci jednej cza˛stki materialnej niszczy stan równowagi i Wszechs´wiat zaczyna
1Sam de Sitter wyraził sie˛ o członie Λ naste˛puja˛cymi słowami:“Człon ten pomniejsza symetrie˛ i doskona-
łos´c´ oryginalnej teorii Einsteina”.
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globalnie ekspandowac´ lub kurczyc´ sie˛. Friedmann podał równiez˙ rozwia˛zania równan´ Ein-
steina dla jednorodnego i izotropowego Wszechs´wiata (zatem takiego, którego czasoprze-
strzen´ ma metryke˛ RW) przy załoz˙eniu, z˙e wypełniaja˛ca˛ go materie˛ moz˙na opisac´ w po-
staci idealnego płynu. Nazwano je równaniami Friedmanna i razem z metryka˛ Robertsona-
Walkera tworza˛ podwaliny modelu Wszechs´wiata Friedmanna-Robertsona-Walkera. Rów-
nania Friedmana maja˛ postac´
a¨
a
= −4piG
3
(
ρ +
3p
c2
)
+
Λ
3




	1.12
oraz (
a˙
a
)2
=
8piGρ
3 −
kc2
a2
+
Λ
3 ,




	1.13
gdzie G to stała grawitacji Newtona, p oznacza cis´nienie, ρ ge˛stos´c´ masy, Λ to stała kosmo-
logiczna zas´ róz˙niczkowanie jest liczone wzgle˛dem kosmicznego czasu t. Równania Fried-
manna nie sa˛ niezalez˙ne, poniewaz˙ drugie z nich moz˙na otrzymac´ z pierwszego, gdy wez´mie
sie˛ pod uwage˛ adiabatyczna˛ ekspansje˛ Wszechs´wiata. Dla „standardowych” płynów ideal-
nych, jakimi kosmologowie wypełniaja˛ modele Wszechs´wiata (promieniowanie, pył i stała
kosmologiczna), równanie




	1.12 prowadzi do wniosku, z˙e a¨ jest zawsze ujemne. Z drugiej
strony wiemy, z˙e a˙ > 0 dla obecnej epoki (o czym be˛dzie jeszcze dalej). Prowadzi to do
wniosku, z˙e musi istniec´ punkt, w którym a = 0, gdzie spotykaja˛ sie˛ wszystkie line s´wiata
i ge˛stos´c´ staje sie˛ nieskon´czona. Punkt ten nazywany jest osobliwos´cia˛ Wielkiego Wybuchu
i jego istnienie wynika z warunków pocza˛tkowych opisuja˛cych jednorodny i izotropowy
Wszechs´wiat.
Jak wspomniano wczes´niej, sam Albert Einstein kontestował model kosmologiczny, w
którym czasoprzestrzen´ globalnie rozszerza sie˛ lub kurczy. Ekspansja Wszechs´wiata, jak
pokazano powyz˙ej, implikuje równiez˙ istnienie osobliwos´ci pocza˛tkowej, a zatem punktu w
którym załamuja˛ sie˛ prawa OTW. Doste˛pne na pocza˛tku lat dwudziestych XX wieku obser-
wacje astronomiczne wspierały raczej obraz wiecznego i niezmiennego w czasie Wszech-
s´wiata. Sytuacja obserwacyjna zmieniła sie˛ diametralnie w 1929 roku, gdy amerykan´ski
astronom Edwin Hubble opublikował swoja˛ słynna˛ prace˛ zawieraja˛ca˛ wyniki pomiarów od-
ległos´ci i pre˛dkos´ci wzgle˛dem Ziemi odległych galaktyk [Hubble (1929)]. Pomiary Hub-
ble’a wyraz´nie wskazywały, iz˙ wie˛kszos´c´ obserwowanych galaktyk oddala sie˛ od Ziemi.
Zjawisko to nazwano ucieczka˛ galaktyk i wyraz´nie współgrało z postulowana˛ przez rów-
nania Friedmanna globalna˛ ekspansja˛. Co wie˛cej, charakter ucieczki galaktyk moz˙na było
wyrazic´ za pomoca˛ matematycznej prawidłowos´ci, nazwanej prawem Hubble’a
v = Hr ; H(t) = a˙
a




	1.14
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gdzie v to pre˛dkos´c´ ucieczki galaktyki znajduja˛cej sie˛ w odległos´ci r, zas´ H(t) to stała
proporcjonalnos´ci (w ogólnos´ci zmienna w czasie) nazywana parametrem Hubble’a. Prawo
Hubble’a zalez˙y liniowo od odległos´ci, zatem im dalej znajduje sie˛ galaktyka, tym szybciej
sie˛ od nas oddala. Einstein, gdy w 1930 roku zapoznał sie˛ z wynikami Hubble’a, odrzucił
ostatecznie model stacjonarnego Wszechs´wiata, a wprowadzenie do równan´ OTW stałej ko-
smologicznej okres´lił jako swoja˛ najwie˛ksza˛ pomyłke˛. Warte odnotowania jest to, z˙e postac´
prawa Hubble’a przedstawiona w równaniu




	1.14 to jedyna funkcjonalna postac´ ekspansji
Wszechs´wiata, która zachowuje globalna˛ jednorodnos´c´ i izotropie˛, co jako pierwszy odno-
tował w 1933 roku Milne [Milne (1933)].
Równanie Friedmana




	1.13 moz˙na przekształcic´ do postaci
kc2
H2a2
=
8piG
3 H
−2ρ +
Λ
3H2 − 1 ≡ Ω − 1 ,




	1.15
gdzie Ω wyraz˙a stosunek ge˛stos´ci energii do tzw. ge˛stos´ci krytycznej ρc, jaka˛ ma płaski
Wszechs´wiat o geometrii euklidesowej z k = 0:
Ω ≡ ρ
ρc
+
ρΛ
ρc
= Ωm + ΩΛ, ρc ≡ 3H
2
8piG
, ρΛ ≡ Λ8piG .




	1.16
Powyz˙ej ρ to ge˛stos´c´ materii, zas´ ρΛ to ge˛stos´c´ energii zwia˛zana z niezerowa˛ stała˛ kosmolo-
giczna˛. Poniewaz˙ H2a2 ≥ 0, znak (Ω − 1) determinuje znak k, a zatem globalna˛ krzywizne˛
przestrzeni. Dla Wszechs´wiata o płaskiej geometrii mamy zatem Ω = 1. Lewa˛ strone˛ rów-
nania




	1.15 moz˙na utoz˙samiac´ z globalna˛ krzywizna˛ Wszechs´wiata, dla której moz˙emy
zapisac´ efektywna˛ ge˛stos´c´ energii w postaci
ρk = − 38piG
kc2
a2
.




	1.17
Teraz moz˙emy zapisac´ równanie na ewolucje˛ czasowa˛ czynnika skali a(t) w postaci bezwy-
miarowej
Ωk = 1 −Ω , gdzie:




	1.18
Ωk ≡ ρk
ρc
, Ω =
ρm + ργ + ρν + ρΛ
ρc
= Ωm + Ωγ + Ων + ΩΛ .




	1.19
Tutaj kolejne składniki parametru Ω odpowiadaja˛ róz˙nym składnikom tensora energii-pe˛du,
zatem róz˙nym kosmologicznym płynom modeluja˛cym zawartos´c´ Wszechs´wiata. ργ to ge˛-
stos´c´ energii promieniowania (fotonów), ρm oznacza ge˛stos´c´ materii nierelatywistycznej, ρν
modeluje wkład ge˛stos´ci energii pochodza˛cej od relatywistycznych cza˛stek (np. neutrin, o ile
posiadaja˛ niezerowa˛ mase˛) zas´ ρΛ to wspomniana juz˙ wczes´niej ge˛stos´c´ energii zwia˛zana ze
stała˛ kosmologiczna˛, lub działaja˛ca˛ podobnie Ciemna˛ Energia˛ (CE). Na nierelatywistyczna˛
7
ROZDZIAŁ 1. WPROWADZENIE
materie˛ składaja˛ sie˛ bariony oraz Ciemna Materia (CM), która nie oddziałuje ani elektro-
słabo2, ani silnie ja˛drowo. Moz˙emy wie˛c rozłoz˙yc´ parametr Ωm na dwa przyczynki
Ωm = Ωb + ΩDM .




	1.20
Składniki tensora energii-pe˛du
T µν = diag(−ρc2, p, p, p) ,




	1.21
reprezentowane przez róz˙ne ge˛stos´ci ρi (róz˙ne kosmologiczne płyny doskonałe) maja˛ w
ogólnos´ci róz˙ne postaci równania stanu wia˛z˙a˛cego ge˛stos´c´ energii z cis´nieniem. Ogólne
równanie stanu dla idealnego płynu ma postac´
p = wρc2 ,




	1.22
gdzie p to cis´nienie, ρ oznacza ge˛stos´c´ energii, zas´ w jest parametrem równania stanu. W
przypadku nierelatywistycznej materii (zarówno barionów jak i CM) cis´nienie jest zanie-
dbywalnie małe3, totez˙ w = 0. W przypadku promieniowania oraz relatywistycznych neutrin
adekwatne jest równanie stanu gazu relatywistycznego z w = 1/3. Równanie stanu dla płynu
modeluja˛cego stała˛ kosmologiczna˛ ma parametr w = −1, jednakz˙e w ogólnos´ci dla fenome-
nologicznych modeli dynamicznej CE parametr ten zawiera sie˛ w zakresie −2 < w < −0.5.
Zasada zachowania energii wymusza, by pochodna kowariantna składnika ν = 0 tensora
energii-pe˛du znikała T µ0;µ = 0. Prowadzi to do równania cia˛głos´ci
ρ˙ + 3H(ρ + p) = 0 ,




	1.23
gdzie drugi człon odpowiada za „rozrzedzanie” ρ przez ekspansje˛ przestrzeni, zas´ trzeci
odpowiada pracy wykonanej przez cis´nienie kosmicznego płynu.
Z równan´




	1.22 i




	1.23 otrzymujemy relacje˛
ρ ∝ a−3(1+w) .




	1.24
2 ´Scis´lej rzecz ujmuja˛c, dopuszcza sie˛ by hipotetyczne cza˛stki CM oddziaływały słabym oddziaływaniem
ja˛drowym z barionami.
3Co jest prawda˛ dla płynu barionowego rozwaz˙anego na kosmologicznych skalach. Lokalnie gaz barionowy
podlega prawom hydrodynamiki.
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1.1.3 Ewolucja czynnika skali
Korzystaja˛c z wypisanych wczes´niej parametrów równania stanu, moz˙emy zauwaz˙yc´, z˙e
ργ ∝ a−4,




	1.25
ρm ∝ a−3,




	1.26
ρΛ = const .




	1.27
Widzimy zatem, z˙e ge˛stos´ci energii składników Wszechs´wiata w róz˙ny sposób zalez˙a˛ od
0
0.2
0.4
0.6
0.8
1
100 101 102 103 104 105
Ω
i
z+1
Ωm(z+1)
Ωγ (z+1)
ΩΛ(z+1)
Rysunek 1.1: Ewolucja czasowa bezwymiarowych parametrów ge˛stos´ci materii (linia cia˛-
gła), promieniowania (linia kreskowana) i stałej kosmologicznej (linia kropkowana) dla „pła-
skiego” Wszechs´wiata z Ω = 1 i Ωk = 0.
czynnika skali a(t) a zatem i od czasu kosmicznego. Oznacza to, z˙e na róz˙nych etapach ewo-
lucji dominuja˛ca˛ role˛ w równaniu Friedmana be˛dzie odgrywał inny składnik „kosmicznej
zupy”. Ilustruje to rys. 1.1, gdzie naniesione zostały krzywe opisuja˛ce zmiennos´c´ trzech pa-
rametrów ge˛stos´ci Ωγ(z + 1), Ωm(z + 1) oraz ΩΛ(z + 1) dla Wszechs´wiata z zerowa˛ globalna˛
krzywizna˛ Ωk = 0. Zmienna z to kosmologiczne poczerwienienie (z ang. redshift) zdefinio-
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wane przez
z =
λobs − λem
λem
; 1 + z =
a(tobs)
a(tem) .




	1.28
Tutaj λem oznacza długos´c´ fali s´wiatła w chwili emisji, λobs długos´c´ tej samej fali s´wiatła w
momencie obserwacji, tem i tobs oznaczaja˛ odpowiednio moment emisji i obserwacji. Poczer-
wienienie jest wygodna˛ logarytmiczna˛ skala˛ czasu mierza˛ca˛ bezpos´rednio kosmologiczne
przesunie˛cie ku czerwieni fal s´wiatła odległych obiektów, efekt pojawiaja˛cy sie˛ na skutek
globalnej ekspansji czasoprzestrzeni. Analiza równan´




	1.25 -




	1.27 prowadzi do obserwacji,
z˙e podczas ewolucji Wszechs´wiata mamy do czynienia z trzema jakos´ciowo innymi epo-
kami, w których dominuja˛ca˛ role˛ na zmiennos´c´ czynnika skali ma inny składnik Wszech-
s´wiata. Wyróz˙niamy:
(i) epoke˛ dominacji promieniowania, gdy Ωγ  (Ωm + ΩΛ), dla z >∼ 105,
(ii) epoke˛ dominacji materii, gdy Ωm  (Ωγ + ΩΛ), dla 1 <∼ z <∼ 104,
(iii) epoke˛ stałej kosmologicznej, gdy ΩΛ  (Ωγ + Ωm), dla z <∼ 0.5.
Gdy w globalnym budz˙ecie energii dominuje promieniowanie, czynnik skali ros´nie jak a(t) ∝
t1/2. Podczas epoki dominacji materii ewolucja czynnika skali ma postac´ a(t) ∝ t2/3. Gdy
dominuja˛ca˛ role˛ w równaniu Friedmana przejmie człon zwia˛zany ze stała˛ kosmologiczna˛,
mamy do czynienia z przyspieszona˛ ekspansja˛, dla której a(t) ∝ exp(H(t)) i parametr Hub-
ble’a jest stały w czasie H = Λ3 .
1.2 Powstawanie kosmicznych struktur
Wiemy juz˙ jak wygla˛da globalna ewolucja Wszechs´wiata w modelu ΛCDM. Teraz zaj-
miemy sie˛ opisem innej bardzo waz˙nej, z punktu widzenia tej rozprawy, cze˛s´ci SMK -
procesu powstawania kosmicznej struktury. Gdyby Wszechs´wiat Friedmanna był idealnie
gładki dla wszystkich chwil i na wszystkich skalach, wówczas istnienie obecnie obserwo-
wanych niejednorodnos´ci (galaktyk, gromad galaktyk czy pustek) byłoby bardzo trudne do
wyjas´nienia. Potrzebny jest mechanizm, który w młodym Wszechs´wiecie stworzy ja˛dra fluk-
tuacji - lokalne odste˛pstwa od jednorodnos´ci. Z takich fluktuacji w miare˛ upływu czasu mo-
głaby powstac´ dzie˛ki grawitacji obserwowana dzisiaj silnie pogrupowana dystrybucja galak-
tyk i ich gromad.
W ogólnos´ci rozwaz˙ane były dwa róz˙ne sposoby by „zasiac´“ pierwotne fluktuacje: in-
flacja oraz defekty topologiczne pozostałe po przejs´ciach fazowych we wczesnym Wszech-
s´wiecie. Obiekty takie jak kosmiczne struny, s´ciany domen, monopole czy tekstury mogły
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powstac´ jako defekty topologiczne samej tkanki czasoprzestrzeni. Istnieje bogata literatura
dotycza˛ca defektów topologicznych zwia˛zanych z procesami przejs´c´ fazowych i łamania
symetrii we wczesnym Wszechs´wiecie. Ograniczymy sie˛ tutaj do przywołania tylko kilku
interesuja˛cych prac [Kibble (1980); Witten (1985); Hindmarsh i Kibble (1995); Durrer
i in. (2002)]. Jednakz˙e najnowsze precyzyjne obserwacje astronomiczne, np. widma mocy
fluktuacji kosmicznego promieniowania tła (PT) nie zgadzaja˛ sie˛ z przewidywaniami teorii
defektów topologicznych [Albrecht i in. (1997); Bouchet i in. (2002)]
1.2.1 Mechanizm kosmicznej inflacji
Inflacja zaproponowana po raz pierwszy przez Alana Gutha w 1981 roku [Guth (1981)]
jako mechanizm pozwalaja˛cy na rozwia˛zanie problemów horyzontu i płaskos´ci w natu-
ralny sposób produkuje równiez˙ pierwotne fluktuacje ge˛stos´ci. Hipoteza kosmicznej inflacji,
mimo z˙e jest nieweryfikowalna bezpos´rednio, została wła˛czona do SMK. Hipoteza inflacji
w pierwotnym sformułowaniu Gutha zawierała kilka teoretycznych trudnos´ci. Najwaz˙niej-
szym z nich był tak zwany „problem łagodnego wyjs´cia”4, który powodował, z˙e inflacja
Gutha nigdy sie˛ nie kon´czyła. Model inflacji został rozwinie˛ty i poprawiony w wielu na-
ste˛pnych pracach. So najwaz˙niejszych z nich nalez˙y praca Aleksieja Starobinskiego [Staro-
binsky (1982)]. Literatura zwia˛zana z modelem inflacji jest zbyt obszerna, by ja˛ tutaj przy-
taczac´, dlatego powołamy sie˛ tylko na kilka istotnych prac [La i Steinhardt (1989); Linde
(1994); Liddle i Lyth (1993); Copeland i in. (1994)].
W obecnym sformułowaniu kosmiczna inflacja rozpoczyna sie˛ 10−36 sekundy po Wiel-
kim Wybuchu, pod koniec tak zwanej epoki wielkiej unifikacji (z ang. Grand Unification
Theory - GUT). Podczas inflacji Wszechs´wiat rozszerza sie˛ w tempie wykładniczym. Eks-
ponencjalna ekspansja jest nape˛dzana ujemnym cis´nieniem energii próz˙ni zwia˛zanym z po-
lem skalarnym wypełniaja˛cym czasoprzestrzen´. Pole skalarne nape˛dzaja˛ce inflacje zostało
nazwane inflatonem. Na skutek inflacji cały obserwowany Wszechs´wiat był kiedys´ cze˛s´cia˛
małego przyczynowo poła˛czonego obszaru czasoprzestrzeni. Zatem inflacja oferuje natu-
ralne wyjas´nienie obserwowanej jednorodnos´ci, izotropii i płaskos´ci Wszechs´wiata. Popra-
wia to nieco problem warunków pocza˛tkowych Wszechs´wiata, które sa˛ potrzebne, by wyja-
s´nic´ obserwowane własnos´ci wielkoskalowe. Pozostawia jednak otwartym problem mecha-
nizmu inflatonu i kształtu funkcji jego potencjału.
W standardowym sformułowaniu inflacji (a takie jest uwaz˙ane za cze˛s´c´ modelu ΛCDM)
dynamika Wszechs´wiata z inflatonem jako dominuja˛cym składnikiem tensora energii-pe˛du
4W je˛zyku angielskim ten termin ma postac´ „gracefull exit problem”.
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jest opisana przez równanie
H2 =
1
3M2Pl
[
V(φ) + 1
2
˙φ2
]
,




	1.29
gdzie φ to pole skalarne inflatonu, kropki oznaczaja˛ róz˙niczkowanie wzgle˛dem kosmicznego
czasu, a MPl = (8piG)−1/2 (kłada˛c c = 1). Równanie ruchu dla inflatonu moz˙emy zapisac´ w
postaci
¨φ + 3H ˙φ = −V ′(φ) ,




	1.30
gdzie prim oznacza róz˙niczkowanie wzgle˛dem dφ. Jest to zredukowane równanie Kleina-
Gordona dla pola skalarnego [Padmanabhan (2002)]. Człon zalez˙ny od parametru Hubble’a
powoduje, z˙e pole staje sie˛ w przybliz˙eniu stałe (przytłumione) gdy H > √V ′′(φ). Odwrotny
przypadek oznacza, z˙e pole moz˙e swobodnie ewoluowac´ w dół swojego potencjału. Jez˙eli
potencjał V(φ) przyjmuje niemal płaski kształt dla pewnego zakresu wartos´ci φ, to moz˙emy
wprowadzic´ przybliz˙enie „powolnego toczenia”5. W tym przybliz˙eniu potencjał pola skalar-
nego dominuje nad jego cze˛s´ciami kinetycznymi
V(φ)  ˙φ2 .




	1.31
Po przyje˛ciu powyz˙szego przybliz˙enia równania




	1.29 i




	1.30 moz˙na zapisac´ w prostszych
postaciach
H2 ' V(φ)
3M2Pl
,




	1.32
3H ˙φ ' −V ′(φ) .




	1.33
Aby ta powolna ewolucja w dół potencjału („wolne toczenie sie˛“) mogła trwac´ przez roz-
sa˛dnie długi czas musimy przyja˛c´, z˙e człony pominie˛te w równaniach




	1.29 i




	1.30 sa˛
rzeczywis´cie bardzo małe. To z˙a˛danie moz˙na wyrazic´ za pomoca˛ dwóch parametrów
(φ) = M
2
Pl
2
(
V ′
V
)2
; η(φ) = M2Pl
V ′′
V
,




	1.34
które powinny przybierac´ małe wartos´ci. Zazwyczaj przyjmuje sie˛, z˙e inflacja kon´czy sie˛,
gdy powyz˙sze załoz˙enie zostaje złamane. Jez˙eli faza inflacyjna trwała do pewnego momentu
tkoniec, to Wszechs´wiat rozszerzył sie˛ o czynnik exp N(t) w czasie interwału (t, tkoniec), gdzie
N ≡ ln a(tkoniec)
a(t) =
∫ tkoniec
t
Hdt ' 1
M2Pl
∫ φ
φkoniec
V
V ′
dφ .




	1.35
5z ang. slow roll-over
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W literaturze zazwyczaj przyjmuje sie˛ N ' 65.
W tym miejscu warto zwrócic´ uwage˛ na dwie istotne kwestie zwia˛zane z tak sformuło-
wanym mechanizmem inflacji. Po pierwsze, odpowiednie dobranie funkcji potencjału pola
skalarnego pozwala w bardzo łatwy sposób uzyskac´ dokładne rozwia˛zania dla a(t) opisuja˛ce
nagła˛ ekspansje˛. W zasadzie dla zadanych postaci a(t), a zatem H(t) = (a˙/a), moz˙na wyzna-
czyc´ pewien potencjał V(φ) pola skalarnego tak, by równania




	1.29 i




	1.30 były spełnione
(patrz np. [Padmanabhan (2002)]). Czytelnik moz˙e to w prosty sposób sprawdzic´, uz˙ywaja˛c
naste˛puja˛cych postaci potencjału i inflatonu
V(t) = 1
16piG H
(
6H + 2
H
dH
dt
)
φ(t) =
∫
dt
( −2
8piG
dH
dt
)1/2
.




	1.36
Dla dowolnej postaci funkcji H(t) powyz˙sze równania wyznaczaja˛ (φ(t),V(t)), a zatem im-
plicite determinuja˛ niezbe˛dna˛ postac´ V(φ). Dla przykładu pote˛gowa inflacja w postaci a(t) =
a0tp (gdzie p  1) jest implikowana przez
V(φ) = V0 exp
−
√
2
p
φ
MPl
 , 
 	1.37
zas´ inflacja wykładnicza
a(t) ∝ exp(At f ) , f = α
4 + α
, 0 < f < 1 , A > 0 ,




	1.38
powstaje kiedy potencjał inflatonu ma postac´
V(φ) ∝
(
φ
MPl
)−α (
1 − α
2
6
M2Pl
φ2
)
.




	1.39
Powyz˙sze dwa przykłady pouczaja˛ nas, z˙e wygenerowanie szybkiej ekspansji we wczesnym
Wszechs´wiecie jest raczej trywialnym problemem, o ile zgadzamy sie˛ na istnienie pól ska-
larnych ze „skrojonymi” na miare˛ potencjałami. Takie pola i potencjały wyste˛puja˛ szeroko
w literaturze problemu.
Po drugie, podczas inflacji mikroskopijny fragment czasoprzestrzeni został powie˛kszony
o wiele rze˛dów wielkos´ci. Zatem pierwotne fluktuacje natury kwantowej obecne w polu ska-
larnym zostały powie˛kszone do kosmicznych skal i po zakon´czeniu inflacji „odcisne˛ły” sie˛
w polu ge˛stos´ci promieniowania i materii. Niemniej dla kaz˙dego rozsa˛dnego scenariusza
kosmicznej inflacji mody zaburzen´ o wielkos´ciach, które obecnie sa˛ w skalach kosmolo-
gicznych, były pierwotnie (przed inflacja˛) zwia˛zane ze skala˛ sub-plankowska˛. Zaburzenie,
które dzis´ ma rozmiar λ0, pod koniec inflacji miało wielkos´c´
λkoniec = λ0
akoniec
a0
= λ0
T0
Tkoniec
≈ λ0 × 10−28 ,




	1.40
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zas´ na pocza˛tku inflacji było zwia˛zane ze skala˛ odległos´ci
λstart = λkoniecA−1 ≈ λ0 × 10−58(A/1030)−1 ,




	1.41
jez˙eli tylko cała inflacja zmieniła czynnik skali o A ' 1030. Zauwaz˙my, z˙e λstart < LP =
1.616 · 10−35m dla zaburzen´ λ0 < 3 Mpc! Zatem wie˛kszos´c´ struktur w dzisiejszym Wszech-
s´wiecie odpowiada skalom trans-plankowskim na pocza˛tku inflacji. Wcia˛z˙ otwarty jest pro-
blem, czy moz˙emy ufac´ standardowej fizyce na wczesnych etapach inflacji oraz czy efekty
zwia˛zane ze skalami trans-plankowskimi moga˛ prowadzic´ do obserwowalnych zjawisk [Mar-
tin i Brandenberger (2001); Kempf (2001); Ashoorioon i in. (2005); Sriramkumar i Padma-
nabhan (2005); Corley i Jacobson (1996); Starobinsky (2001); Kowalski-Glikman (2001)].
Na koniec naszego opisu mechanizmu kosmicznej inflacji chcielibys´my zwrócic´ uwage˛
na pewne cze˛sto w literaturze pojawiaja˛ce sie˛ stwierdzenie. Twierdzi sie˛, z˙e inflacja przewi-
duje widmo mocy pierwotnych fluktuacji o charakterze zmodyfikowanego widma Harrisona-
Zeldowicza [Harrison (1970); Zeldovich (1972)]
P(k) = Akns ,




	1.42
gdzie k oznacza współporuszaja˛ca˛ sie˛ liczbe˛ falowa˛ zaburzenia, A to amplituda, zas´ ns
to parametr nazywany indeksem widmowym. Pierwotnie to twierdzenie dotyczyło widma
Harrisona-Zeldowicza (w którym moc fluktuacji nie zalez˙y od skali, zatem ns = 1) jako
naturalnej konsekwencji inflacji. To twierdzenie jest, mówia˛c delikatnie, co najmniej nies´ci-
słe. Bezskalowe widmo nie jest explicite przewidziane przez teorie˛ inflacji. By takie widmo
wyłoniło sie˛ po epoce inflacji, trzeba podja˛c´ kilka dodatkowych załoz˙en´ odnosza˛cych sie˛
do pierwotnych, przedinflacyjnych stanów kwantowych próz˙ni, o których nic a posteriori
nie wiadomo [Padmanabhan (2006)]. W zasadzie moz˙na udowodnic´, z˙e dla danego dowol-
nego widma postaci




	1.42 moz˙na znalez´c´ odpowiednio dobrane stany kwantowe, które takie
widmo generuja˛ (taka konstrukcja została pokazana explicite w [Sriramkumar i Padmana-
bhan (2005)]).
Obecnie obserwacje sugeruja˛ (patrz §1.3), z˙e pierwotne widmo zaburzen´ poinflacyjnych
powinno nieznacznie zalez˙ec´ od skali z indeksem widmowym niewiele róz˙nym od jednos´ci.
Po zakon´czeniu inflacji ogromna energia inflatonu została zamieniona na promieniowanie na
nowo rozgrzewaja˛c Wszechs´wiat, jednak zostawiaja˛c w nim pierwotne zaburzenia - ziarna
przyszłych struktur.
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1.2.2 Liniowa teoria zaburzen´
Po inflacji wszystkie fluktuacje potencjału grawitacyjnego i ge˛stos´ci były bardzo małe.
Obserwowane fluktuacje temperatury promieniowania tła sa˛ rze˛du 10−5 [Bennett i in. (1994,
1996); Komatsu i in. (2010)], podczas gdy obecnie w centrach galaktyk kontrast ge˛stos´ci
sie˛ga ∼ 105, zas´ w centrach gromad galaktyk ∼ 103. Proces powstawania struktury rozcia˛ga
sie˛ zatem na wiele rze˛dów wielkos´ci narastaja˛cego kontrastu ge˛stos´ci. Cze˛s´c´ tego procesu
moz˙emy opisac´ za pomoca˛ liniowego rachunku zaburzen´, który jest dobrym opisem ewolucji
perturbacji w polu ge˛stos´ci tak długo, jak amplituda tych zaburzen´ jest mała ∆ρ/ρ <∼ 1.
Zaczniemy od napisania trzech podstawowych równan´ opisuja˛cych zaburzenia pola ge˛stos´ci,
równania cia˛głos´ci (
∂ρ
∂t
)
~r
+ ~∇~r · (ρ~u) = 0 ,




	1.43
równania Eulera
d~u
dt =
(
∂~u
∂t
)
~r
+ (~u · ~∇~r)~u = −~∇~rΦ − 1
ρ
~∇~r p ,




	1.44
oraz równania Poissona
~∇ ×Φ = 0 , ∇2~rΦ = 4piGρ .




	1.45
Powyz˙ej u(t) oznacza pre˛dkos´c´, zas´ Φ to pole potencjału grawitacyjnego. Wprowadzimy
teraz małe zaburzenie ge˛stos´ci
ρ(~r, t) = ρ0(t)[1 + δ(~r, t)] ,




	1.46
gdzie indeks 0 odnosi sie˛ do niezaburzonej s´redniej ge˛stos´ci tła w chwili t. Materia w bezpo-
s´rednim otoczeniu zaburzenia ge˛stos´ci be˛dzie miała pewne pre˛dkos´ci własne ~v, tj. pre˛dkos´ci
nie zwia˛zane z czystym przepływem Hubble’a. Zatem całkowita pre˛dkos´c´ cza˛stki material-
nej be˛dzie
~u =
d(a~r)
dt = a˙~r + ~v(~r, t) ,




	1.47
gdzie v = a˙~r oznacza pre˛dkos´c´ własna˛, zas´ a˙~r to pre˛dkos´c´ zwia˛zana ekspansja˛ Wszech-
s´wiata. Z fluktuacja˛ be˛dzie tez˙ zwia˛zany zaburzony potencjał grawitacyjny φ róz˙ny od po-
tencjału gładkiego niezaburzonego obszaru
Φ = Φ0 + φ .




	1.48
Teraz rozpatrzymy powyz˙sze równania, uz˙ywaja˛c wielkos´ci zaburzonych δ, φ, v zamiast
wielkos´ci opisuja˛cych s´rednie niezaburzone tło ρ, Φ i u. Na pocza˛tek przepiszemy człon
15
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zwia˛zany z cis´nieniem w równaniu Eulera, korzystaja˛c z definicji pre˛dkos´ci akustycznej
1
ρ
~∇~r p = 1
aρ0(1 + δ)
∂p
∂ρ
~∇ρ0(1 + δ) = 1
a(1 + δ)c
2
s
~∇δ ,




	1.49
gdzie przez cs oznaczylis´my pre˛dkos´c´ dz´wie˛ku. Naste˛pnym krokiem w naszej analizie jest
zmiana układu współrze˛dnych z fizycznych ~r na współporuszaja˛ce sie˛ ~x. Dzie˛ki temu w
prosty sposób uwzgle˛dnimy w równaniach efekty zwia˛zane z ekspansja˛ przestrzeni. Współ-
rze˛dne współporuszaja˛ce i fizyczne ła˛cza˛ zwia˛zki
~x =
~r
a(t) , ∇~x = a∇~r .




	1.50
Konwersja pochodnej czasowej dowolnej funkcji f liczonej w punkcie ~r na pochodna˛ cza-
sowa˛ tej funkcji w zadanym punkcie ~x wymaga uwzgle˛dnienia przepływu Hubble’a(
∂ f
∂t
)
~r
+ H~r · ~∇~r f =
(
∂ f
∂t
)
~x
.




	1.51
Dla uproszczenia od teraz pominiemy w zapisie index ~x. Po zmianie układu współrze˛dnych,
w jakim rozpatrujemy równania, moz˙emy je upros´cic´, odejmuja˛c równania z wielkos´ciami
niezaburzonymi od równan´ opisuja˛cych zaburzenia, co w wyniku daje
∂δ
∂t
+
1
a
~∇ · [(1 + δ)~v] = 0 ,




	1.52
∂~v
∂t
+
a˙
a
~v +
1
a
(~v · ~∇)~v = −1
a
~∇φ − 1
a(1 + δ)c
2
s
~∇δ ,




	1.53
∇2φ = 4piGρ0a2δ .




	1.54
Teraz zlinearyzujemy równania cia˛głos´ci i Eulera, a wie˛c usuniemy wszystkie człony, które
sa˛ mniejsze niz˙ małe wielkos´ci opisuja˛ce zaburzenia δ, φ i ~v. Po tej operacji oba wspomniane
równania przyjma˛ postac´
∂δ
∂t
+
1
a
∇ · ~v = 0




	1.55
∂~v
∂t
+
a˙
a
~v +
1
a
∇φ + 1
a
c2s
~∇δ = 0 .




	1.56
Pre˛dkos´c´ własna˛ ~v moz˙na wyeliminowac´ z równan´, odejmuja˛c 1/a razy dywergencje˛ dru-
giego z równan´ od pierwszego równania zróz˙niczkowanego po czasie. Podstawiaja˛c do wy-
niku zlinearyzowane równanie Poissona, otrzymamy ostatecznie
¨δ + 2 a˙
a
˙δ − 4piGρ0δ −
c2s
a2
∇2δ = 0 ,




	1.57
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gdzie kropki oznaczaja˛ róz˙niczkowanie wzgle˛dem czasu kosmicznego. Powyz˙sze równanie
opisuje ewolucje˛ czasowa˛ perturbacji pola ge˛stos´ci dla dowolnego modelu Friedmanna przy
załoz˙eniu, z˙e zaburzenia nie sa˛ duz˙e (δ <∼ 1). Tak długo jak ten warunek jest spełniony,
zmieniaja˛ce sie˛ przestrzennie pole δ moz˙na rozłoz˙yc´ na sume˛ modów Fouriera. Kaz˙dy z
modów be˛dzie charakteryzowac´ liczba falowa k lub długos´c´ fali λ (tak by kλ = 2pi), oraz
jego amplituda δk. Równanie




	1.57 moz˙na zapisac´ dla pojedynczego modu Fouriera. Be˛dzie
miało ono prostsza˛ postac´, bowiem w przestrzeni Fouriera róz˙niczkowanie po współrze˛dnej
przestrzennej jest równowaz˙ne mnoz˙eniu przez ik. Zatem jez˙eli
δ(~x) =
∑
δke
−ik·~x ,




	1.58
to
~∇δ(~x) =
∑
−ikδke−ik·~x , ∇2δ(~x) =
∑
k2δke−ik·~x .




	1.59
Ostatecznie równanie ewolucji dla pojedynczego modu Fouriera przyjmie postac´
∂2δk
∂t2
+ 2
a˙
a
∂δk
∂t
+
(
c2sk2
a2
− 4piGρ0
)
δk = 0 .




	1.60
Równanie to moz˙e miec´ dwa róz˙ne typy rozwia˛zan´, zalez˙nie od znaku członu jaki znajduje
sie˛ w nawiasie
(i) Jez˙eli c2sk2/a2 > 4piGρ0 to rozwia˛zania dla δk maja˛ postac´ sinusoid, a zatem dla do-
wolnego punktu w czasie i przestrzeni, lokalny kontrast ge˛stos´ci oscyluje w czasie.
Fizyczna interpretacja jest taka, z˙e jez˙eli człon c2sk2/a2 dominuje to siły zwia˛zane z
cis´nieniem sa˛ wystarczaja˛co duz˙e, by efektywnie „opierac´” sie˛ siłom grawitacji, zas´
grawitacja działa jako siła wymuszaja˛ca oscylacje.
(ii) Jez˙eli wyraz˙enie w nawiasie jest ujemne, to rozwia˛zania opisuja˛ce δk nie be˛da˛ oscylato-
rami lecz funkcjami monotonicznymi w czasie. Te monotoniczne rozwia˛zania prowa-
dza˛ do wzrostu lub spadku kontrastu ge˛stos´ci w czasie. Interpretacja fizyczna prowadzi
do wniosku, z˙e tym razem siły grawitacji wygrywaja˛ i powoduja˛ kolaps zaburzenia ge˛-
stos´ci nim cis´nienie zda˛z˙y je zniszczyc´ przez dysypacje˛. Zatem monotoniczny wzrost
δk moz˙e prowadzic´ dla póz´niejszych czasów do powstawania zwia˛zanych struktur.
(iii) Granicznym przypadkiem rozdzielaja˛cym dwa powyz˙sze zachowania jest przypadek,
gdy wartos´c´ wyraz˙enia w nawiasie jest równa dokładnie zero. Zwia˛zana z nia˛ skala
zaburzenia jest nazywana skala˛ Jeansa: kJ = a/cs
√
4piGρ0. Odpowiadaja˛ca długos´c´
Jeansa λJ = 2pi/kJ , zas´ masa Jeansa be˛dzie MJ = ρ0λ3L.
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Uzbrojeni w równanie Friedmanna




	1.18 i równanie ewolucji




	1.60 moz˙emy przeanalizo-
wac´ wzrost zaburzen´ pola ge˛stos´ci CM dla róz˙nych etapów ewolucji Wszechs´wiata ΛCDM.
Ciemna˛ materie˛ uznajemy za płyn bezcis´nieniowy, zatem pre˛dkos´c´ dz´wie˛ku w równaniu
ewolucji be˛dzie c2s = 0.
1.2.3 Wzrost zaburzen´ ge˛stos´ci podczas epoki dominacji promieniowa-
nia
Podczas epoki dominacji promieniowania najwie˛kszy wkład do ge˛stos´ci energii pocho-
dzi od fotonów, które jako płyn relatywistyczny nie gromadza˛ sie˛ w skupiska. Oznacza to,
z˙e ostatni człon równania




	1.60 jest równy zero, poniewaz˙ δtot = δDM + δbariony + δ f otony ≈
δ f otony ≈ 0. Przypomnijmy, z˙e zalez˙nos´c´ czynnika skali od czasu podczas tej fazy ewolucji
Wszechs´wiata ma postac´ a ∝ t1/2, zatem H = 1/(2t). Totez˙ równanie ewolucji w przestrzeni
Fouriera redukuje sie˛ do postaci
¨δk + 2H ˙δk = ¨δk +
1
t
˙δk = 0 .




	1.61
To równanie ma dwa rozwia˛zania
δk ∝ A × const + B ln t .




	1.62
Zatem zaburzenia ge˛stos´ci CM rosna˛ w najlepszym przypadku w tempie logarytmicznym
co, w z˙adnym wypadku, nie jest szybkim wzrostem. Zaburzenia ge˛stos´ci barionów, które
na skutek rozpraszania Thompsona sa˛ s´cis´le zwia˛zane z fotonami, maja˛ postac´ oscylacji,
zatem w ogóle nie rosna˛ z czasem. Widzimy wie˛c, z˙e gdy ewolucja˛ Wszechs´wiata rza˛dzi
relatywistyczne promieniowanie, struktura wielkoskalowa pól materii nie ros´nie efektywnie.
1.2.4 Wzrost zaburzen´ ge˛stos´ci podczas epoki dominacji materii
Podczas tej fazy w równaniu Friedmanna dominuje człon zwia˛zany z ge˛stos´cia˛ materii.
Dlatego moz˙emy dla epoki dominacji materii Wszechs´wiat opisany modelem ΛCDM w
przybliz˙eniu traktowac´ jako Wszechs´wiat modelu Einsteina-de Sittera (EdS), dla którego
Ωm = 1. To upraszcza wiele rachunków. Poniewaz˙ a ∝ t2/3 to dla modelu EdS parametr
Hubble’a wynosi H = 2/(3t). Gdy przyjmiemy ρ0 = ρc = 3H2/8piG, to równanie ewolucji
be˛dzie miało postac´
¨δk +
4
3t
˙δk =
2
3t2
δk .




	1.63
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Całka powyz˙szego równania jest równa
δk ∝ At2/3 + Bt−1 ,




	1.64
gdzie A i B to stałe. Mamy zatem jedno rozwia˛zanie rosna˛ce w czasie i jedno maleja˛ce.
Rozwia˛zanie rosna˛ce w kon´cu be˛dzie dominowac´. Zatem zaburzenia ge˛stos´ci CM podczas
epoki dominacji materii rosna˛ proporcjonalnie do czynnika skali δk ∝ a. Ten wynik ma
bardzo waz˙ne implikacje. Po pierwsze, oznacza to, z˙e zaburzenia rosna˛ w rozsa˛dnym, z
punktu widzenia powstawania wielkoskalowej struktury, tempie. Po drugie, tempo wzrostu
nie zalez˙y od wartos´ci k, zatem wszystkie mody rosna˛ z jednakowa˛ szybkos´cia˛. Oznacza
to, z˙e obszar Wszechs´wiata, którego zaburzenie δ(~x) składa sie˛ z sumy modów Fouriera,
kaz˙dego z własna˛ amplituda˛ δk, równiez˙ ros´nie jak ∝ a.
1.2.5 Wzrost zaburzen´ ge˛stos´ci podczas epoki dominacji Λ
Równanie




	1.18 upraszcza sie˛ do postaci
H2 ≈ H20ΩΛ ,




	1.65
zatem H = constans. Wkład Ωm do równania Friedmanna jest pomijalny, poniewaz˙ ΩΛ do-
minuje nad pozostałymi formami energii we Wszechs´wiecie. Implikuje to ρ0 ∼ 0, co zasto-
sowane do równania ewolucji przynosi rezultat w postaci
¨δk + 2H ˙δk = 0 .




	1.66
Rozwia˛zania powyz˙szego równania sa˛ postaci
δk ∝ A × const + B e−2Ht .




	1.67
Analiza tych rozwia˛zan´ prowadzi do wniosku, z˙e gdy tylkoΛ zacznie dominowac´ w równa-
niu Friedmanna kon´czy sie˛ proces powstawania struktury na skalach odległos´ci, gdzie δ <∼ 1.
Dla chwili obecnej ta skala wynosi mniej wie˛cej 20− 30 Mpc, czyli jest to skala charaktery-
styczna dla supergromad galaktyk i kosmicznych pustek. Zatrzymanie wzrostu zaburzen´ na
tych skalach nie oznacza jednak, z˙e struktury dla których kontrast ge˛stos´ci jest duz˙y δ  1
nie podlegaja˛ juz˙ ewolucji dynamicznej. Takie obiekty ewoluuja˛ dalej do czasu, az˙ nie osia˛-
gna˛ wirializacji.
Przedstawiona analiza procesu powstawania struktury w rez˙imie liniowym jasno poka-
zuje, z˙e wielkoskalowa struktura kosmiczna w modelu ΛCDM moz˙e efektywnie narastac´
19
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Rysunek 1.2: Ewolucja wielkoskalowej struktury w symulacji N-ciałowej modelu ΛCDM.
Rysunki przedstawiaja˛ pole ge˛stos´ci CM wyliczone z wycinka pudła symulacyjnego o roz-
miarach 360x360x5.6 h−1 Mpc we współrze˛dnych współporuszaja˛cych sie˛. Lewy dolny pa-
nel odpowiada warunkom pocza˛tkowym dla z = 30, zas´ lewy górny to stan z kon´ca symulacji
dla z = 0.
tylko wtedy, kiedy ge˛stos´c´ energii zwia˛zana z materia˛ jest dominuja˛ca˛ forma˛ ge˛stos´ci ener-
gii we Wszechs´wiecie. Ma to miejsce dla czynników skali w zakresie 10−4 <∼ a <∼ 0.7. Zatem
we Wszechs´wiecie ΛCDM, którego całkowity Wiek wynosi około 14 mld lat, wielkoska-
lowa struktura miała około ∼ 10 mld lat kosmicznej ewolucji na efektywny wzrost. Oczy-
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wis´cie na skalach galaktycznych, tj. rze˛du kilku Mpc, wcia˛z˙ mamy do czynienia z dyna-
micznymi procesami akrecji materii i zderzen´ galaktyk. Niemniej struktura zwia˛zana z tzw.
kosmiczna˛ siecia˛, zbudowana z pustek, włókien i s´cian nie doznaje juz˙ dramatycznej ewo-
lucji. Ilustruje to rys. 1.2 na którym przedstawilis´my pole kontrastu ge˛stos´ci wyliczonego
na podstawie dystrybucji cza˛stek CM w kosmologicznej symulacji w pudle o współporu-
szaja˛cej sie˛ długos´ci 360h−1 Mpc. Pole ge˛stos´ci na panelach powstało z integracji wycinków
o grubos´ci 5, 6h−1 Mpc. Lewy dolny panel ilustruje warunki pocza˛tkowe z = 30 dla tej sy-
mulacji, prawa dolna cze˛s´c´ rysunku to kontrast ge˛stos´ci po upływie ∼ 4 · 109 lat. Prawy
górny panel obrazuje wielkoskalowa˛ strukture˛ dla z = 0.5, zatem dla okresu w którym ewo-
lucja˛ Wszechs´wiata zaczyna rza˛dzic´ CE. Lewa górna cze˛s´c´ rysunku uwypukla ostateczny
wzór wielkoskalowej struktury dla chwili obecnej z = 0. Moz˙emy zauwaz˙yc´, z˙e struktura
kosmicznej sieci (włókna i pustki) nie zmienia sie˛ juz˙ znacza˛co pomie˛dzy chwilami z = 0 i
z = 0.5 co zgadza sie˛ z wnioskami z naszej analizy.
1.3 Model ΛCDM a obserwacje astronomiczne
Model ΛCDM przechodzi pozytywnie duz˙a˛ liczbe˛ rygorystycznych testów obserwa-
cyjnych. Najaktualniejsze dane obserwacyjne interpretowane w ramach płaskiego Wszech-
s´wiata Friedmanna z niezerowa˛ stała˛ kosmologiczna˛ prowadza˛ do konsystentnych wartos´ci
najwaz˙niejszych parametrów kosmologicznych. Do sukcesów standardowego modelu nalez˙a˛
zgodne z jego przewidywaniami obserwacje min.:
• widma mocy anizotropii temperatury kosmicznego promieniowania tła; [Spergel i in.
(2007); Komatsu i in. (2009); Dunkley i in. (2009); Komatsu i in. (2010)];
• widma mocy temperatury-polaryzacji PT; [Nolta i in. (2009)]
• widma mocy zaburzen´ ge˛stos´ci z obserwacji galaktyk i kwazarów „lasu“ Lyα (z nie-
wielkim parametrem obcia˛z˙enia); [Cole i in. (2005); Abazajian i i inni (2009)]
• s´ladów akustycznych oscylacji barionowych; [Percival i in. (2010)]
• wkładu barionów do ge˛stos´ci całkowitejΩb - na podstawie modelu standardowego dla
lekkich pierwiastków; [Walker i in. (1991); Fukugita i in. (1998)]
• Ωm wyznaczonego na podstawie analizy dynamiki ruchów galaktyk, obrazów soczew-
kowania grawitacyjnego i stosunku masy barionów do CM w gromadach galaktyk;
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[Juszkiewicz i in. (2000); Feldman i in. (2003); Broadhurst i in. (2005a); Fu i in.
(2008); Lin i in. (2003b); Allen i in. (2004)]
• relacji poczerwienienie - magnituda (z − m) dla supernowych typu Ia; [Kowalski i in.
(2008); Freedman i in. (2001)]
• skal czasowych (wiek kosmologiczny i wiek najstarszych gromad kulistych); [Thomp-
son i in. (2001)]
• funkcji mas gromad galaktyk; [Reiprich i Bo¨hringer (2002); Bahcall i in. (2003)]
• całkowego efektu Sachsa-Wolfe’a. [Ho i in. (2008)]
Tablica 1.1: Aktualne oszacowania podstawowych parametrów modelu ΛCDM
Parametr Zbiór danych
modelu WMAP7a WMAP7+BAO+H0b BAO+H0c k , 0d
H0[ kms·Mpc] 71,4 70,4+1,3−1,4 68,1+2,2−2,1 68,6 ± 2,2
σ8 0,803 0,809 ± 0,024 - -
Ωb 0,0445 0,0456 ± 0,0016 - -
ΩCM 0,217 0,227 ± 0,014 - -
Ωmh2 0,1334 0,1349 ± 0,0036 0,1335 ± 0,0083 0,1346 ± 0,0084
ΩΛ 0,738 0,728+0,015−0,016 0,712 ± 0,018 0,811+0,084−0,085
t0[mld lat] 13,71 13,75 ± 0,11 14,02+0,32−0,32 14,43 ± 0,48
ns 0,969 0,963 ± 0,012 - -
w - −1,10 ± 0,14 −0,97 ± 0,11 −1,0 ± 0,10
Ωk - - - −0,097 ± 0,081
anajlepiej dopasowane wartos´ci dla wyników 7 lat integracji danych z sondy WMAP (z ang.Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe) [Komatsu i in. (2010)]
b7-letnie wyniki WMAP analizowane ła˛cznie z obserwacjami akustycznych oscylacji barionowych (BAO)
w dystrybucji galaktyk [Percival i in. (2010)] oraz pomiarów wartos´ci stałej Hubble’a H0 [Riess i in. (2009)]
cWyniki o najlepszej dobroci fitu dla danych z obserwacji BAO i supernowych Ia [Percival i in. (2010)]
dWartos´ci dla danych z kolumny obok lecz po zdje˛ciu wia˛zu Ωk = 0
W tab. 1.1 zebralis´my aktualne dokładne oszacowania podstawowych parametrów ko-
smologicznych dokonane na podstawie róz˙nych obserwacji astronomicznych. Wartos´ci z
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pierwszych trzech kolumn dotycza˛ analizy w której a priori załoz˙ona została zerowa glo-
balna krzywizna czasoprzestrzeni Ωk = 0, wyniki w czwartej kolumnie odpowiadaja˛ anali-
zie bez tego załoz˙enia. Znaczenie poszczególnych parametrów jest naste˛puja˛ce: H0 - aktu-
alna wartos´c´ parametru Hubble’a w km/s/Mpc, σ8 - dyspersja zaburzen´ ge˛stos´ci w sferze
o współporuszaja˛cym sie˛ promieniu 8h−1 Mpc, Ωb - bezwymiarowa ge˛stos´c´ materii bario-
nowej, ΩCM - bezwymiarowa ge˛stos´c´ ciemnej materii, Ωmh2 - całkowita bezwymiarowa ge˛-
stos´c´ materii grawituja˛cej obcia˛z˙ona niepewnos´cia˛ wyznaczenia H0, ΩΛ = 1 − (Ωk + Ωm)
- ge˛stos´c´ ciemnej energii (stałej kosmologicznej) przy załoz˙eniu Ω = 1, t0 - obecny wiek
Wszechs´wiata w miliardach lat, ns - indeks widmowy pierwotnego widma mocy, w - para-
metr równania stanu dla ciemnej energii, Ωk - ge˛stos´c´ energii zwia˛zana z globalna˛ krzywi-
zna˛. Wartos´ci zebrane w tab. 1.1 pokazuja˛ dobitnie tzw. konwergencje˛ wartos´ci parametrów
modelu ΛCDM. Wyznaczenia parametrów oparte o róz˙ne metody obserwacyjne i procesy
fizyczne daja˛ bardzo zbliz˙one wartos´ci. Niemniej trzeba zauwaz˙yc´, z˙e analiza przytoczo-
nych obserwacji odbywa sie˛ w ramach załoz˙onego modelu ΛCDM. Nieuchronnie prowadzi
to do przyje˛cia przyspieszonej ekspansji Wszechs´wiata powodowanej przez energie˛ nieze-
rowej stałej kosmologicznej lub dynamicznie ja˛ „mimikuja˛cej” ciemnej energii. Warto za-
znaczyc´, z˙e w literaturze pojawiaja˛ sie˛ prace, które krytykuja˛ przyje˛ty paradygmat - zasade˛
kopernikan´ska˛. W pracach tych wywodzi sie˛, z˙e pojawiaja˛ca sie˛ niezerowa Λ moz˙e byc´
wynikiem przyje˛tego załoz˙enia o globalnej jednorodnos´ci i izotropii i moz˙na skonstruowac´
niejednorodne modele oparte o OTW w ramach których przyspieszona ekspansja moz˙e byc´
wynikiem globalnej niejednorodnos´ci a nie ciemnej energii [Bolejko i Wyithe (2009); Bo-
lejko i Andersson (2008); Bolejko (2007); Alnes i in. (2006); Iguchi i in. (2002)]. Niemniej
takie niejednorodne modele, by wyjas´nic´ cze˛s´c´ obserwacji astronomicznych, wymagaja˛ po-
czynienia specjalnych załoz˙en´. Polegaja˛ one na umiejscowieniu Lokalnej Grupy Galaktyk
bardzo blisko s´rodka gigantycznej pustki o rozmiarach zbliz˙onych do promienia Hubble’a
(cH−1 ∼ 3Gpc) i połoz˙eniu konkretnego profilu ge˛stos´ci takiej pustki. Kolejnym problemem
tego podejs´cia jest oparcie tylko w obserwacjach odległych supernowych oraz PT. W ni-
niejszej rozprawie be˛dziemy opierac´ sie˛ zatem o SMK opisany parametrami zebranymi w
tab. 1.1.
Pełna lista obserwacji zgodnych z modelem ΛCDM jest naprawde˛ imponuja˛ca. By pod-
sumowac´ obecny status i ugruntowanie SMK oddamy na chwile˛ głos profesorowi Jimowi
Peeblesowi z Uniwersytetu w Princeton, gdyz˙ autor niniejszej rozprawy zgadza sie˛ w całej
rozcia˛głos´ci z poniz˙szymi słowami: „Mimo tych niezaprzeczalnych sukcesów modelu stan-
dardowego warto podkres´lic´, z˙e wycia˛gamy bardzo wiele róz˙nych wniosków z wcia˛z˙ ograni-
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czonego zbioru dowodów obserwacyjnych. Musimy pamie˛tac´, z˙e Natura moz˙e miec´ dla nas
jeszcze wiele niespodzianek w zanadrzu. (. . .) Kosmologia oparta na standardowym, rela-
tywistycznym gora˛cym Wielkim Wybuchu i modelu ΛCDM zapewne jest bardzo przydatnym
przybliz˙eniem tego co rzeczywis´cie sie˛ wydarzyło kiedy to Wszechs´wiat rozszerzył sie˛ i ozie˛-
bił poczynaja˛c od poczerwienienia z ∼ 1010 do chwili obecnej. Pytanie czy model ΛCDM
zawiera cała˛ fizyke˛ istotna˛ dla pozagalaktycznej astronomii obserwacyjnej, czy jest tylko
najprostszym przybliz˙eniem Przyrody jakie moz˙emy skonstruowac´ w oparciu o doste˛pne ob-
serwacje, jest wcia˛z˙ otwarte. Całkiem rozsa˛dne wydaje sie˛ zakładanie, z˙e ΛCDM zawiera
cała˛ istotna˛ fizyke˛, dopóki obserwacje nie zmusza˛ nas do poprawy modelu. Lecz rozsa˛dne jest
równiez˙ zwracanie szczególnej uwagi na pojawiaja˛ce sie˛ w ramach SMK anomalie, rozwa-
z˙anie testów moga˛cych odróz˙nic´ pozorne problemy od prawdziwych i ostatecznie zbadanie
do jakich wniosków te anomalie, o ile rzeczywiste, moga˛ nas doprowadzic´.“6
1.4 Trudnos´ci modelu standardowego
W niniejszej rozprawie główna˛ uwage˛ pos´wie˛cimy pewnym modyfikacjom SMK, które
w zamierzeniu maja˛ byc´ lekarstwem na szereg problemów trapia˛cych model ΛCDM na ga-
laktycznych skalach odległos´ci. Przyjrzyjmy sie˛ zatem uwaz˙niej tym trudnos´ciom SMK,
które doprowadziły do zaproponowania poprawek.
1.4.1 Galaktyki karłowate
Problemy modeluΛCDM zwia˛zane z galaktykami karłowatymi o masach mniejszych niz˙
M < 109M sa˛ dwojakiego rodzaju. Oba problemy moz˙na by nazwac´ problemami obfitos´ci.
Po pierwsze symulacje N-ciałowe przeprowadzane w ramach SMK sugeruja˛ istnienie zbyt
wielu galaktyk satelitarnych w halach duz˙ych galaktyk w porównaniu do obserwacji Lokal-
nej Grupy Galaktyk [Klypin i in. (1999); Moore (2001); Madau i in. (2008); Simon i Geha
(2007); Strigari i in. (2007)]. Podstawowa linia argumentów prowadza˛ca do wyjas´nienia tej
niezgodnos´ci wiedzie przez fizyke˛ plazmy i wiatrów galaktycznych. Cis´nienie plazmy oraz
wiatry galaktyczne zwia˛zane z supermasywnymi czarnymi dziurami w ich wne˛trzach moga˛
prowadzic´ do powaz˙nego zuboz˙enia zawartos´ci barionów w halach galaktyk satelitarnych.
Hala małomasywnych satelitów pozbawione wie˛kszos´ci gazu nie moga˛ efektywnie tworzyc´
gwiazd i staja˛ sie˛ w zasadzie nieobserwowalne [Bullock i in. (2000); Benson i in. (2002);
6P.J.E. Peebles na seminarium „The Dark Sector of Cosmology: Sucesses and Challenges", Uniwersytet
Kalifornijski w Berkeley, paz´dziernik 2006. Tłumaczenie własne.
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Somerville (2002); Kravtsov i in. (2004a)]. Istnieja˛ równiez˙ modele proponuja˛ce rozwia˛-
zanie tego problemu przez odpowiednie dopasowanie funkcji jasnos´ci mało masywnych hal
[Tollerud i in. (2008)]. O ile jasne wydaje sie˛, z˙e nie we wszystkich satelitarnych halach
CM mogły powstac´ s´wieca˛ce galaktyki karłowate, o tyle pytanie czy procesy fizyczne zwia˛-
zane z materia˛ barionowa˛ sa˛ w stanie całkowicie wyjas´nic´ problem brakuja˛cych galaktyk
satelitarnych jest wcia˛z˙ otwarte.
Drugi problem zwia˛zany z galaktykami karłowatymi równiez˙ dotyczy symulacji N-ciałowych
w ramach modelu ΛCDM. W tychz˙e symulacjach pojawia sie˛ zbyt wiele, w porównaniu
do obserwacji, hal CM o masach galaktyk karłowatych w rejonach pustek kosmicznych
[Peebles (2007); Tikhonov i Klypin (2009); Peebles i Nusser (2010)]. Najlepiej widac´ to
na przykładzie pobliskiej Lokalnej Pustki. Zawiera ona tylko trzy znane galaktyki. Proste
oszacowanie na podstawie ilos´ci galaktyk obserwowanych w innych rejonach nieba przewi-
duje zas´, z˙e w Lokalnej Pustce powinno znajdowac´ sie˛ od 15 do 30 galaktyk o jasnos´ciach
−18 <∼ MB <∼ −10 [Karachentsev i in. (2004); Meyer i in. (2004)]. W literaturze istnieja˛
próby rozwia˛zania tego problemu oparte na specjalnym wyborze relacji ła˛cza˛cej mase˛ hala
CM z jasnos´cia˛ galaktyk w nim sie˛ znajduja˛cych [Tinker i Conroy (2009)]. Niemniej wy-
tłumaczenia fenomenu galaktyk w pustkach nie sa˛ powszechnie przyje˛te jako zadowalaja˛ce
i cały problem jest obecnie przedmiotem tocza˛cej sie˛ w s´rodowisku kosmologów dyskusji
[Peebles (2001); Gottlo¨ber i in. (2003); Goldberg i Vogeley (2004); Hoeft i in. (2006)].
1.4.2 Parametr koncentracji c hal gromad galaktyk
Model LCDM w ogólnos´ci poprawnie przewiduje profile ge˛stos´ci gromad galaktyk [Na-
varro i in. (1997)]. Jednak dokładne porównanie wyników symulacji z obserwacjami pro-
wadzi do wniosku, z˙e statystycznie profile gromad w ΛCDM maja˛ niz˙sze parametry kon-
centracji c w porównaniu z obserwacjami. Zatem numeryczne profile ge˛stos´ci sa˛ ”płytsze”
niz˙ profile rzeczywistych gromad uzyskane z obserwacji silnego i słabego soczewkowania
grawitacyjnego [Broadhurst i in. (2005b); Umetsu i Broadhurst (2008); Broadhurst i in.
(2008)] oraz z obserwacji emisji promieni Roentgena [Lemze i in. (2008)].
1.4.3 Galaktyki spiralne z dominuja˛cym dyskiem
Badania numerycznych eksperymentów N-ciałowych uwzgle˛dniaja˛cych prawa hydro-
dynamiki dla barionów prowadza˛ do wniosku, z˙e w modelu ΛCDM powstaje za mało ga-
laktyk zdominowanych przez dyski [Stewart i in. (2008a); Mayer i in. (2008)]. Ten efekt
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pojawia sie˛ jako naturalna konsekwencja intensywnej akrecji ekstragalaktycznej materii i
cze˛stych poła˛czen´ pomie˛dzy halami o masach 1011M ≤ M ≤ 1013M trwaja˛cej az˙ do póz´-
nych poczerwienien´. Póz´ne wcia˛z˙ intensywne powstawanie struktury na sub-galaktycznych
skalach powoduje, z˙e cienkie gazowe dyski powstałe wczes´niej w galaktykach, na skutek
nieustannego „bombardowania“ przez mniejsze hala zmieniaja˛ sie˛ w centralne zgrubienia
na skutek grawitacyjnego grzania [Weinmann i in. (2006); Wyse (2001); Kormendy i Fisher
(2005); Wright i in. (2009)]. Burzliwos´c´ akrecji dla póz´nych redshiftów przewidziana przez
SMK jest równiez˙ trudna do pogodzenia z obserwowana˛ niewraz˙liwos´cia˛ na galaktyczne
otoczenie korelacji pomie˛dzy jasnos´cia˛, promieniem, dyspersja˛ pre˛dkos´ci i kolorem galak-
tyk wczesnych i póz´nych typów [Hogg i in. (2004); Bernardi i in. (2006); Disney i in. (2008);
Abraham i in. (2003)].
1.4.4 Wczesna powtórna jonizacja
Obserwacje obiektów o wysokim parametrze przesunie˛cia ku czerwieni, takich jak kwa-
zary [Willott i in. (2010)] i galaktyki [Ouchi i in. (2009)], implikuja˛, z˙e epoka ponownej
jonizacji Wszechs´wiata zakon´czyła sie˛ około z ∼ 6. Z drugiej jednak strony, obserwacje
polaryzacji PT [Benson i in. (2006a); Kogut i in. (2003a)] suponuja˛, iz˙ Wszechs´wiat był juz˙
zjonizowany dla z ∼ 11, a moz˙e nawet wczes´niej. Wszelako powstawanie galaktyk w ramach
modelu ΛCDM z umiarkowana˛ wartos´cia˛ parametru normalizacji widma mocy pierwotnych
fluktuacji ge˛stos´ci σ8 = 0.8 (wartos´ci faworyzowanej przez najnowsze wyniki obserwa-
cji sondy WMAP [Komatsu i in. (2010)]) nie naste˛puje wystarczaja˛co wczes´nie, by wyja-
s´nic´ jonizacje˛ os´rodka mie˛dzygalaktycznego dla tak wysokich poczerwienien´. Co wie˛cej,
oszałamiaja˛cy zbiór najnowszych obserwacji bardzo-słabych odległych obiektów [Bouwens
i in. (2010, 2009)], jak równiez˙ poste˛p w zrozumieniu procesów astrofizycznych w młodym
ge˛stym Wszechs´wiecie [Gonza´lez i in. (2010a,b); Haiman (2004); Volonteri i in. (2003)]
dobitnie podkres´la fakt, z˙e juz˙ młody Wszechs´wiat był ruchliwym miejscem o bogatych
strukturach materii.
1.4.5 Zawartos´c´ materii barionowej w gromadach
Grupy galaktyk, w których temperatura wirialna jest na tyle wysoka, z˙e powinnis´my
oczekiwac´ detekcji promieni X emitowanych przez zgromadzona˛ tam plazme˛, zawieraja˛
znacza˛co mniej barionów w porównaniu do kosmologicznego tła [Afshordi i in. (2007);
Hoekstra i in. (2005); McGaugh (2008); McGaugh i in. (2010)]. Moz˙e byc´ to oznaka˛ ten-
26
1.5. CM I ODDZIAŁYWANIA SKALARNE - MODEL REBEL
dencji do pewnej segregacji cze˛s´ci materii ciemnej od materii barionowej; taki efekt nie jest
w ogólnos´ci oczekiwany w standardowym modelu ciemnej materii.
1.4.6 Masywne supergromady na redshiftach z ∼ 1
Obserwuje sie˛ masywne super gromady galaktyk w znacznych odległos´ciach z ∼ 1
[Yamila Yaryura i in. (2010); Colless i in. (2003); Swinbank i in. (2007)]. Odnalezienie
tak rozległych i masywnych zaburzen´ ge˛stos´ci w stosunkowo młodym jeszcze Wszechs´wie-
cie jest co najmniej zastanawiaja˛ce. W ramach SMK takie obiekty musiałyby powstac´ z
ekstremalnie rzadkich pierwotnych duz˙ych zaburzen´ pola ge˛stos´ci. Przywołane obserwacje
sugeruja˛ jednak, z˙e w rzeczywistym Wszechs´wiecie stare supergromady galaktyk nie sa˛ az˙
tak rzadkimi obiektami.
1.4.7 Złamanie hierarchicznos´ci powstawania struktur
Najnowsze obserwacje odległego Wszechs´wiata wskazuja˛, z˙e znacza˛ca cze˛s´c´ masy gwiaz-
dowej jasnych galaktyk była juz˙ w nich obecna dla z > 1 [Bower i in. (2006); Fontanot i in.
(2009); Cowie i in. (2003)]. Te obserwacje implikuja˛ tzw. problem „redukcji“ (z ang. do-
wnsizing) dla modelu powstawania galaktyk. Jest tak poniewaz˙ masywne hala powstaja˛ na
póz´nych etapach kosmicznej ewolucji, co jest oznaka˛ hierarchicznego charakteru powsta-
wania kosmicznych struktur - immanentna˛ cze˛s´cia˛ kosmologi z klasyczna˛ zimna˛ ciemna˛
materia˛.
Wszystkich opisanych powyz˙ej trudnos´ci SMK nie nazwalibys´my „kryzysem modelu
powstawania galaktyk”. Niemniej konstytuuja˛ one zastanawiaja˛ce i powaz˙ne napie˛cia po-
mie˛dzy obrazem sugerowanym przez obserwacje astronomiczne a tym jaki wyłania sie˛ z
przewidywan´ modelu ΛCDM.
1.5 CM i oddziaływania skalarne - model ReBEL
Kilka lat temu w literaturze pojawiła sie˛ propozycja modyfikacji standardowego modelu
zimnej ciemnej materii, która potencjalnie moz˙e pomóc złagodzic´ wspomniane wczes´niej
napie˛cia pomie˛dzy obserwacjami a przewidywaniami ΛCDM. Zaproponowane modyfika-
cje obecnie nazywane sa˛ modelem ReBEL od angielskich słów daRk Breaking Equivalence
principLe - czyli ciemnym łamaniem zasady równowaz˙nos´ci (uniwersalnos´ci swobodnego
spadku). Model ReBEL ugruntował sie˛ na bazie kilku prac [Gubser i Peebles (2004b,a);
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Farrar i Peebles (2004); Farrar i Rosen (2007)]. Wprowadza on dodatkowe oddziaływanie
pomie˛dzy cza˛stkami CM tzw. „pia˛ta˛ siłe˛“, która nie przenosi sie˛ bezpos´rednio na widzialna˛
materie˛ i ma skon´czony zasie˛g. Podstawowe badania tego modelu w ramach symulacji N-
ciałowych [Nusser i in. (2005); Hellwing i Juszkiewicz (2009); Hellwing (2010); Keselman
i in. (2010); Hellwing i in. (2010); Cen (2006a)] oraz modelu pokrewnego (zawieraja˛cego
sprze˛z˙one pole skalarne CE z CM) [Baldi i in. (2010); Baldi (2009)] pokazały, z˙e ReBEL
potrafi wyjas´nic´ obserwowane własnos´ci wielkoskalowej struktury Wszechs´wiata (takie jak
jednowymiarowe widmo mocy galaktyk „lasu” Lymann-α oraz widmo mocy galaktyk z
przegla˛du SDSS7) równie udanie jak model ΛCDM. Równoczes´nie pokazano, z˙e rozwa-
z˙any model dodaje potencjalnie poz˙a˛dane i interesuja˛ce własnos´ci do procesu powstawania
struktur na galaktycznych skalach odległos´ci.
1.5.1 Podstawy teoretyczne
Rozwaz˙my sytuacje˛, w której istnieje daleko-zasie˛gowa siła, inna niz˙ grawitacja, dzia-
łaja˛ca tylko na ciemna˛ materie˛. Taka siła moz˙e byc´ przenoszona za pomoca˛ oddziaływania
cza˛stek CM z pewnym polem skalarnym φ. Elementarna całka działania dla takiej ciemnej
materii ma postac´
S = −
∫
|φ|ds , lub




	1.68
S =
∫ √−gd4x(i ¯ψγ∂ψ − φ ¯ψψ) . 
 	1.69
Idea daleko-zasie˛gowych oddziaływan´ polegaja˛cych na wymianie bezmasowych cza˛-
stek skalarnych ma długa˛ historie˛. Nordström wyprowadził klasyczna˛ postac´




	1.68 juz˙ w
1913 roku [Nordstro¨m (1913)]. To działanie jest równowaz˙ne do




	1.69 (postac´ wprowa-
dzona przez Yukawe˛ [Yukawa (1935)]), jez˙eli odpowiednie długos´ci de Brogile [de Broglie
(1923)] sa˛ małe.
W ramach kwantowej teorii pola (KTP) znajdziemy istotne argumenty s´wiadcza˛ce o
tym, z˙e dowolne pole skalarne raczej nie moz˙e unikna˛c´ umasowienia, uzyskuja˛c duz˙a˛ mase˛
( H0), co bezpos´rednio niwelowałoby jaka˛kolwiek przydatnos´c´ takiego modelu dla ko-
smologii. Jak jednak wskaz˙emy póz´niej, istnieja˛ prace sugeruja˛ce moz˙liwos´c´ utrzymania
małej masy pola skalarnego w ramach teorii superstrun.
W pocza˛tkach drugiej połowy XX wieku Pascual Jordan i Robert Dicke przedstawili
kilka prac eksploruja˛cych fizyke˛ grawitacji skalarno-tensorowej z powyz˙szym działaniem
zdefiniowanym dla cza˛stek w układzie Einsteina [Dicke (1968, 1962); Jordan (1959)].
7Sloan Digital Sky Survey - http://www.sdss.org/
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Damour i in. [Damour i in. (1990)] zauwaz˙yli w 1990 roku, z˙e ciasne ograniczenia em-
piryczne istnieja˛ce obecnie dla daleko-zasie˛gowych oddziaływan´ skalarnych pomie˛dzy ba-
rionami dopuszczaja˛ istnienie takich oddziaływan´ o znacza˛cej sile w ciemnym sektorze.
Współczesne rozwaz˙ania dotycza˛ce powyz˙szej linii rozumowania wyste˛puja˛ dosyc´ sze-
roko w literaturze tematu [Gradwohl i Frieman (1992); Frieman i Gradwohl (1991); Casas
i in. (1992); Damour i Polyakov (1994); Wetterich (1995); Anderson i Carroll (1998);
Bean (2001); Amendola (2000); Amendola i Tocchini-Valentini (2002); Franc¸a i Rosenfeld
(2002); Damour i in. (2002); Comelli i in. (2003); Amendola i in. (2004)].
Skupimy sie˛ tutaj na modelu opisanym w pracach Gubsera i Peeblesa [Gubser i Peebles
(2004a,b)]. Rozwaz˙amy istnienie co najmniej dwóch róz˙nych gatunków cza˛stek ciemnej
materii oddziałuja˛cych poza grawitacja˛ za pomoca˛ pola skalarnego. Dodatkowe oddziały-
wanie jest dynamicznie ekranowane przez obecnos´c´ lekkich cza˛stek sprze˛gnie˛tych członem
Yukawy do pola skalarnego. Ogólny lagrangian takiej CM ma postac´
L = 1
2
(∂φ)2 + ¯Ψsi/∇Ψs + ¯Ψ+i/∇Ψ+




	1.70
+ ¯Ψ−i/∇Ψ− − ysφ ¯ΨsΨs − (m+ + y+φ) ¯Ψ+Ψ− − (m− − y−φ) ¯Ψ−Ψ− ,
gdzie /∇ oznacza operator nabla w notacji ukos´nej kreski Feynmana
/A ≡ γµAµ .




	1.71
Powyz˙ej γµ to macierze gamma Diraca a zapis uz˙ywa konwencji sumacyjnej Einsteina. Stałe
m± oraz y± sa˛ dodatnie. Fermiony Ψ± sa˛ nierelatywistyczna˛ ciemna˛ materia˛, zas´ dodatkowy
gatunek lekkich cza˛stek Ψs to cza˛stki ekranuja˛ce.
Działanie dla dwóch gatunków CM be˛dzie miało postac´
S =
∫ √−gd4xφ,iφ,i/2 − ∑
cza˛stki
∫ [
m+(φ)ds+ + m−(φ)ds−] , 
 	1.72
gdzie indeks , i oznacza pochodna˛ cza˛stkowa˛. Cza˛stki CM be˛da˛ niosły efektywne ładunki
skalarne Q:
Q+ ≡ dm+dφ < 0, Q− ≡
dm−
dφ > 0,
d2m±
d2φ
≥ 0 ,




	1.73
które w ogólnos´ci sa˛ zachowane dla nierelatywistycznych pre˛dkos´ci8. Pole φ be˛dzie podle-
gało relaksoacji do kwazistatycznej równowagi, niosa˛c wie˛ksza˛ wartos´c´ w obszarach gdzie
8W przypadku oddziaływan´ z energiami relatywistycznymi ładunki skalarne nie podlegaja˛ prawom zacho-
wania. Dodatkowo ładunek skalarny CM, która wpadła do czarnej dziury jest stracony.
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cza˛stki (+) przewaz˙aja˛ i mniejsza˛ wartos´c´ w skupiskach cza˛stek (-). Zatem cza˛stka z ładun-
kiem (+) be˛dzie cia˛gnie˛ta do obszarów o duz˙ych wartos´ciach φ, by zredukowac´ swoja˛ ener-
gie˛ m+(φ), adekwatnie cza˛stka (-) be˛dzie poruszac´ sie˛ w przeciwnym kierunku, by zmniej-
szyc´ swoja˛ energie˛. Takie zachowanie implikuje, z˙e cza˛stki tego samego gatunku sie˛ przy-
cia˛gaja˛, zas´ cza˛stki odmiennych typów be˛da˛ sie˛ odpychac´.
Załóz˙my dalej, z˙e mamy dwa gatunki cza˛stek ciemnej materii, które spełniaja˛
mCM = m − yφ, ms = ysφ, oraz yn¯ < ysn¯s




	1.74
gdzie mCM to masa cie˛z˙kich cza˛stek (efektywnie masa cza˛stki CM), ms oznacza mase˛ cza˛stek
ekranuja˛cych, zas´ n¯ i n¯s to odpowiadaja˛ce im ge˛stos´ci liczbowe. Pole skalarne φ zrelakso-
wało sie˛ do kwazistatycznej równowagi, dla której ms ∼ 0. Cza˛stki ekranuja˛ce sa˛ zatem
relatywistyczne i generuja˛ pewien potencjał
Vs =
∑
cza˛stki
∫
ysφds '
∫
d4rysφns〈
√
1 − v2〉 .




	1.75
Be˛dzie równiez˙
δVs
δφ
= ysns〈
√
1 − v2〉 ' y
2
s n¯s
εs
φ, gdzie: εs =
ysφ√
1 − v2
.




	1.76
Powyz˙ej εs oznacza s´rednia˛ energie˛ cza˛stki ekranuja˛cej, zas´ 〈
√
1 − v2〉 wyraz˙a s´rednia˛ pre˛d-
kos´c´ cza˛stek ekranuja˛cych (gdy c = 1). Równanie pola skalarnego przyjmie postac´
∇2φ = φy
2
s n¯s
εs
− yn(r, t) .




	1.77
Definiuja˛c człon efektywnie tłumia˛cy pole skalarne φ
rs =
√
εs
y2s n¯s
[
Mpc
]
,




	1.78
który nazwiemy długos´cia˛ ekranowania9, moz˙emy zapisac´ równanie pola skalarnego w
postaci
∇2φ = φ
r2s
− yn(r, t) .




	1.79
Tutaj ostatni człon opisuje nierelatywistyczne cza˛stki w przybliz˙eniu hydrodynamicznym.
Człon φ/r2s wynika z tego, z˙e człon z´ródłowy pola φ dla cza˛stki z pre˛dkos´cia˛ v zawiera
czynnik ds/dt =
√
1 − v2, zas´ dla kwazistatycznych konfiguracji pola φ energia cza˛stek
9Wielkos´c´ ta jest toz˙sama z długos´cia˛ odcie˛cia w potencjale typu Yukawy.
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ekranuja˛cych εs (patrz równanie




	1.76 ) jest niemalz˙e niezalez˙na od połoz˙enia. Eliminacja
czynnika
√
1 − v2 z εs prowadzi do wzoru na długos´c´ ekranowania




	1.78 . Energia εs nie za-
lez˙y od czasu (nie zmienia sie˛), zatem skaluje sie˛ ona na skutek ekspansji Wszechs´wiata jak
εs ∝ a(t)−1. Jez˙eli zauwaz˙ymy jeszcze, z˙e ns ∼ a(t)−3, to dojdziemy do wniosku, iz˙ długos´c´
ekranowania be˛dzie rosna˛c´ jak rs ∼ a(t), zatem odległos´c´ ta be˛dzie stała we współrze˛dnych
współporuszaja˛cych sie˛.
Pole skalarne wytworzone przez pojedyncza˛ cza˛stke˛ CM be˛dzie miało wartos´c´ φ =
y/4pir w odległos´ci r  rs. Siła jaka˛ takie pole wywrze na inna˛ cza˛stke˛ CM be˛dzie równa
ujemnemu gradientowi masy m − yφ. Zatem
Fs = y∇φ ,




	1.80
totez˙ wynika sta˛d jasno, z˙e cza˛stki CM be˛da˛ przycia˛gane oddziaływaniem skalarnym
F =
y2
4pir2
dla r  rs .




	1.81
Poniewaz˙ dwie cza˛stki CM oddziałuja˛ równiez˙ grawitacyjnie moz˙emy zdefiniowac´ parametr,
który be˛dzie wyraz˙ał stosunek siły skalarnej do grawitacyjnej dla CM
β =
y2
4piGm2 .




	1.82
Kłada˛c β ∼ O(1) be˛dziemy mieli oddziaływania skalarne, których siły dla r  rs be˛da˛
porównywalne z siłami grawitacji, zas´ dla odległos´ci znacznie wie˛kszych od długos´ci ekra-
nowania oddziaływania skalarne be˛da˛ zanikały. Totez˙ całkowita siła pomie˛dzy dwoma cza˛st-
kami CM be˛dzie dla dwóch szczególnych przypadków równa
FCM = (1 + β)FN dla r  rs ,




	1.83
FCM = FN dla r  rs .




	1.84
Mamy zatem do czynienia z modelem zimnej ciemnej materii oddziałuja˛cej dodatkowo za
pomoca˛ pola skalarnego. Model ten wprowadza dwa wolne parametry β i rs, które w zasadzie
(w sensie fenomenologicznym) wystarczaja˛ do jego pełnego opisu.
1.5.2 Model fenomenologiczny
Poda˛z˙aja˛c za pracami [Nusser i in. (2005); Hellwing i Juszkiewicz (2009)] w niniejszej
rozprawie be˛dziemy badac´ model ReBEL, uz˙ywaja˛c jego fenomenologicznej parametryza-
cji. Zgodnie z opisem teoretycznym ( §1.5.1) całkowita siła pomie˛dzy dwiema cza˛stkami
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CM o masie m pojawia sie˛ na skutek istnienia pomie˛dzy nimi potencjału postaci
Φ(r) = −Gm
r
h(r) = ΦN h(r) ,




	1.85
gdzie
h(r) = 1 + βe−r/rs .




	1.86
Tutaj G to stała grawitacji newtona, r oznaczaja˛ wektor separacji cza˛stek; t to kosmiczny
czas zas´ ΦN to potencjał newtonowski. Jak przedstawiono we wczes´niejszym paragrafie, pa-
rametry modelu to: β - bezwymiarowy czynnik okres´laja˛cy siłe˛ oddziaływania skalarnego
wzgle˛dem oddziaływania grawitacyjnego i rs - odległos´c´ ekranuja˛ca wyraz˙ona w Mpc i
mierza˛ca efektywny zasie˛g dodatkowego oddziaływania. Rozwaz˙ania na polu teorii strun
i supersymetrii przedstawione w [Gubser i Peebles (2004b,a); Nusser i in. (2005)] podaja˛
oszacowania rze˛dów wielkos´ci tych parametrów na
β ∼ O(1) , rs ∼ 1Mpc .




	1.87
Potencjał




	1.85 prowadzi do zmodyfikowanego prawa oddziaływania pomie˛dzy cza˛stkami
CM
FCM = −Gm
2
r2
[
1 + β(1 + r
rs
)e −rrs
]
= FN · Fs(β, γ) ,




	1.88
gdzie: γ ≡ r
rs
, Fs(β, γ) = 1 + β(1 + γ)e−γ .




	1.89
Tutaj człon Fs okres´la odste˛pstwa sił mie˛dzycza˛stkowej od zwyczajnej grawitacji zas´ FN to
siła newtonowska. Dla β = 0 lub γ  1 mamy Fs → 1, zatem FCM → FN i odtwarzamy
standardowe prawo oddziaływania Newtona.
1.5.3 Powstawanie kosmicznych struktur w modelu ReBEL
Uzbrojeni w fenomenologiczny opis modelu ReBEL (równania




	1.85 i




	1.88 ) moz˙emy
powrócic´ na chwile˛ do liniowej teorii zaburzen´ i sprawdzic´, jak zmienione prawo oddziały-
wania wpłynie na proces powstawania struktur w rez˙imie δ <∼ 1. Poniewaz˙ rozwaz˙any model
zmienia dynamike˛ CM tylko na małych (w porównaniu z horyzontem Hubble’a) skalach, nie
wpływa on ewolucje˛ czynnika skali opisana˛ równaniami Friedmanna. Totez˙ liniowy rachu-
nek zaburzen´ w modelu ReBEL da wyniki takie same jak model ΛCDM dla epok dominacji
promieniowania i dominacji Λ. Spodziewamy sie˛, z˙e róz˙nice be˛da˛ zauwaz˙alne w przypadku
epoki dominacji materii. Wracaja˛c do rachunków przedstawionych w § 1.2.4, zauwaz˙my,
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z˙e zmianie ulegnie równanie Poissona. Po uwzgle˛dnieniu równania




	1.85 zmodyfikowane
równanie Poissona postaci




	1.45 be˛dzie
~∇ × Φ = 0 , ∇2
~r
Φ = 4piGρ
(
1 + βe−|~r|/rs
)
.




	1.90
Powtarzaja˛c linearyzacje˛ jak w § 1.2.2, otrzymamy nowe równanie ewolucji zaburzen´ ge˛sto-
s´ci w przestrzeni Fouriera w epoce dominacji materii (równanie




	1.63 )
¨δk +
4
3t
˙δk =
2
3t2
[
1 +
β
1 + (krs)−2
]
δk .




	1.91
Rozwia˛zanie rosna˛ce powyz˙szego równania ma postac´
δk ∝ tα , α =
1
6
√
25 + 24β
1 + (krs)−2 −
1
6 .




	1.92
Dla krs  1 mamy α = 2/3 zatem mody k  r−1s be˛da˛ rosły dokładnie tak jak w przy-
padku zwykłej zimnej CM. Zaburzenia o rozmiarach mniejszych niz˙ charakterystyczna stała
ucinania (k  r−1s ) be˛da˛ narastały szybciej niz˙ w modelu standardowym. W szczególnos´ci
dla β = 1 be˛dzie δk ∝ t. Róz˙nice pomie˛dzy wzrostem kontrastu ge˛stos´ci w liniowym re-
z˙imie w SMK i modelu ReBEL ilustrujemy w rys. 1.3. Wielkos´ci na osiach (w dowolnych
jednostkach) to czas i amplituda zaburzenia ge˛stos´ci. Czarna cia˛gła linia wyznacza wzrost
amplitudy δk dla ΛCDM. Linie czerwone kreskowana, cia˛gła i kropkowana obrazuja˛ wzrost
analogicznej wielkos´ci w modelu ReBEL dla krs = 10, 1 i 0, 1 odpowiednio.
Na podstawie powyz˙szej analizy moz˙emy sie˛ spodziewac´, z˙e w modelu ReBEL na ska-
lach r <∼ rs kontrast ge˛stos´ci narasta szybciej i bardziej efektywnie w porównaniu z modelem
standardowym, totez˙ na tych skalach powinnis´my sie˛ spodziewac´, z˙e znajdziemy wie˛cej
nieliniowych struktur na wysokich redshiftach niz˙ w SMK. Co wie˛cej, wzmocnione od-
działywanie cza˛stek CM prowadzi do zwie˛kszenia wydajnos´ci akrecji i poła˛czen´ pomie˛dzy
halami CM we wczesnym Wszechs´wiecie. Wszystkie te efekty zostały wste˛pnie potwier-
dzone [Nusser i in. (2005); Hellwing i Juszkiewicz (2009); Hellwing (2010); Keselman
i in. (2010); Hellwing i in. (2010)] i sa˛ poz˙a˛dane w konteks´cie przedstawionych wczes´niej
trudnos´ci ΛCDM.
1.6 Kosmologiczne symulacje N-ciałowe - kod GADGET2
Do najwaz˙niejszych narze˛dzi współczesnej kosmologii teoretycznej nalez˙a˛ kompute-
rowe symulacje N-ciałowe. Numeryczne algorytmy N-ciałowe realizowane za pomoca˛ su-
perkomputerów pozwalaja˛ badac´ nieliniowa˛ grawitacyjna˛ i hydrodynamiczna˛ ewolucje˛ zło-
z˙onych układów cza˛stek. Istnieje wielka róz˙norodnos´c´ kodów N-ciałowych, algorytmów
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δ k
(t)
t
δk∝t
2/3
δk∝t
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δk∝t
0
ΛCDM
k rs=10
1
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-1
Rysunek 1.3: Liniowy wzrost fourierowskich modów zaburzen´ ge˛stos´ci podczas epoki do-
minacji materii. Kolor czarny odpowiada modelowi ΛCDM z δk ∝ t2/3 dla wszystkich k.
Kolorem czerwonym oznaczono wzrost δk w modelu ReBEL dla róz˙nych wartos´ci k · rs i
β = 1.
i zwia˛zanych z nimi technik numerycznych, jednakz˙e wszystkie te rozwia˛zania zasadni-
czo modeluja˛ ewolucje˛ układu, s´ledza˛c trajektorie cza˛stek wynikaja˛ce z ich wzajemnych
oddziaływan´ grawitacyjnych i hydrodynamicznych. W zasadzie eksperymenty numeryczne
(symulacje komputerowe) sa˛ jedyna˛ metoda˛ pozwalaja˛ca˛ analizowac´ powstawanie wielko-
skalowej struktury Wszechs´wiata, pocza˛wszy od małych pocza˛tkowych zaburzen´ az˙ do wy-
soce nieliniowej i skomplikowanej struktury obserwowanej w dzisiejszym kosmosie. Jakos´c´
dowolnego kosmologicznego kodu N-ciałowego opiera sie˛ na dwóch podstawowych czynni-
kach: (1) - wytworzeniu odpowiednich i dokładnych warunków pocza˛tkowych (WP), to jest
pocza˛tkowych połoz˙en´ i pre˛dkos´ci cza˛stek oraz (2) - na moz˙liwie najdokładniejszym roz-
wia˛zaniu równan´ ruchu wyznaczaja˛cych trajektorie cza˛stek. W niniejszej rozprawie kosmo-
logiczne komputerowe symulacje N-ciałowe stanowic´ be˛da˛ podstawowe narze˛dzie do ana-
lizy kosmologicznych implikacji modelu ReBEL . Dlatego poniz˙ej szerzej opiszemy uz˙yte
metody.
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Wszystkie numeryczne eksperymenty N-ciałowe, których wyniki zawiera ta rozprawa,
zostały przeprowadzone za pomoca˛ ogólnodoste˛pnego kodu GADGET2 (z ang. GAlaxies with
Dark matter and Gas intEracT) autorstwa Volkera Springela [Springel (2005)]. Jest to hy-
brydowy kod, który uz˙ywa algorytmów przestrzennego drzewa i cza˛stek na siatce (w ang.
Particle Mesh) w cze˛s´ci grawitacyjnej oraz metody wygładzonej hydrodynamiki cza˛stkowej
(w ang. Smooth Particle Hydrodynamic - SPH) w cze˛s´ci odpowiadaja˛cej za barionowe siły
hydrodynamiczne.
1.6.1 Numeryczna grawitacja
Poniewaz˙ cza˛stek CM oraz cza˛stek barionowych jest bardzo duz˙o, to system, którego
grawitacyjna˛ ewolucje˛ chcemy s´ledzic´, najwygodniej jest opisac´ poprzez funkcje˛ dystrybucji
pojedynczych cza˛stek
f = f (x, v, t) .




	1.93
Funkcja f opisuje ge˛stos´c´ masy w przestrzeni fazowej cza˛stek. Poniewaz˙ zakładamy, z˙e
system złoz˙ony jest z naprawde˛ duz˙ej liczby cza˛stek, to cza˛stki te lokalnie nie rozpraszaja˛
sie˛ wzajemnie lecz oddziałuja˛ z wynikowym polem grawitacyjnym, które wytwarzaja˛. Za-
tem mamy do czynienia z samograwituja˛cym bezzderzeniowym płynem. Totez˙ ewolucja
funkcji dystrybucji




	1.93 spełnia bezzderzeniowe równanie Boltzmanna (BRB) [Boltzmann
(1872)]
d f
dt ≡
∂ f
∂t
+ v
∂ f
∂x
− ∂Φ
∂x
∂ f
∂v
= 0 ,




	1.94
gdzie samouzgodniony potencjał Φ jest rozwia˛zaniem równania Poissona
∇2Φ(x, t) = 4piG
∫
f (x, v, t)dv .




	1.95
Równania




	1.94 i




	1.95 tworza˛ układ równan´ Poissona-Własowa, dla którego przestrzen´ fa-
zowa jest zachowana wzdłuz˙ kaz˙dej krzywej charakterystycznej (to jest orbity danej cza˛stki).
Bardzo trudno jest bezpos´rednio rozwia˛zac´ ten układ równan´ za pomoca˛ metod skon´czonych
róz˙nic. W praktyce dla bardzo duz˙ej liczby cza˛stek tworza˛cych nieliniowa˛ strukture˛ jest to
niemoz˙liwe. Klasyczne podejs´cie N-ciałowe (stosowane równiez˙ w kodzie GADGET2) polega
na uz˙yciu skon´czonej liczby cza˛stek, które be˛da˛ próbkowały bazowa˛ cia˛gła˛ funkcje˛ dystry-
bucji f . W istocie, metoda ta jest zatem podejs´ciem typu Monte-Carlo.
Tworzymy dyskretny system N cza˛stek poruszaja˛cych sie˛ (w przybliz˙eniu) wzdłuz˙ krzy-
wych charakterystycznych bazowego systemu (tj. bezzderzeniowego samograwituja˛cego płynu
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kosmologicznego). Dla tego systemu moz˙emy napisac´ nowy układ równan´
x¨i = −∇Φ(xi) ,




	1.96
Φ(x) = −G
N∑
j=1
m j
(x − x j)2 + ε2 .




	1.97
Parametr ε pojawiaja˛cy sie˛ w mianowniku sumy po cza˛stkach to tak zwany parametr wy-
gładzania grawitacyjnego. Jego wprowadzenie jest wymagane, jez˙eli chcemy by dynamika
rozwaz˙anego systemu była naprawde˛ bezkolizyjna. Wia˛z˙e sie˛ on z trzema istotnymi korzy-
s´ciami:
i) zapobiega rozpraszaniu cza˛stek poruszaja˛cych sie˛ wzgle˛dem siebie z duz˙ymi ka˛tami
oraz tworzeniu sie˛ par zwia˛zanych cza˛stek,
ii) zapewnia, z˙e czas dwu-ciałowych relaksacji jest odpowiednio duz˙y,
iii) pozwala na całkowanie systemu za pomoca˛ metod całkowych niz˙szych rze˛dów (oszcze˛d-
nos´c´ obliczeniowa).
Grawitacyjne wygładzanie poza wymienionymi zaletami posiada jednak jedna˛ istotna˛ wade˛.
Dla mie˛dzycza˛stkowych odległos´ci r <∼ ε siła przestaje byc´ newtonowska. Dlatego cze˛sto
parametr zmie˛kczania grawitacyjnego ε utoz˙samia sie˛ z tzw. rozdzielczos´cia˛ sił danego N-
ciałowego kodu. Zatem odległos´c´ ε wyznacza górna˛ granice˛ rozpie˛tos´ci dynamicznej eks-
perymentu N-ciałowego i zarazem granice˛, do której rozwaz˙any system niesie wiarygodna˛
informacje˛ fizyczna˛.
Istnieja˛ róz˙ne metody rozwia˛zywania N-ciałowego układu równan´




	1.96 i




	1.97 , które
charakteryzuja˛ sie˛ specyficznymi wadami i zaletami. Jak wspomnielis´my wczes´niej, kod
GADGET2 jest kodem hybrydowym, który uz˙ywa dwóch róz˙nych metod, by wyznaczyc´ kon´-
cowe sumaryczne rozwia˛zania układu Poissona-Własowa. Na małych skalach stosuje sie˛
metode˛ przestrzennego drzewa, by wyliczyc´ siły pochodza˛ce od pobliskich cza˛stek. Na du-
z˙ych skalach GADGET2 uz˙ywa algorytmu cza˛stek na siatce. Metoda drzewa cechuje sie˛ do-
skonała˛ rozdzielczos´cia˛ i dokładnos´cia˛, jednak jest stosunkowo wymagaja˛ca obliczeniowo
i pamie˛ciowo (zwłaszcza na wczesnych etapach ewolucji, gdy system cechuje sie˛ duz˙a˛ jed-
norodnos´cia˛). Natomiast metoda cza˛stek na siatce jest prostsza i szybsza, jednak dla małych
skal staje sie˛ niezbyt dokładna. Odpowiednia kombinacja tych dwóch podejs´c´ pozwala osia˛-
gna˛c´ imponuja˛ca˛ szybkos´c´ obliczen´ przy jednoczesnym zapewnieniu bardzo dobrej dokład-
nos´ci sił. Opiszemy teraz dokładniej oba algorytmy.
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Metoda cza˛stek na siatce
W metodzie cza˛stek na siatce [Hockney i Eastwood (1981)] korzysta sie˛ z faktu, z˙e
równanie Poissona na potencjał grawitacyjny moz˙na rozwia˛zac´ w przestrzeni rzeczywistej
stosuja˛c konwolucje˛ ge˛stos´ci z funkcja˛ Greena
Φ(x) =
∫
G(x − x′)ρ(x)dx′ .




	1.98
Wybór odpowiedniej postaci funkcji Greena G zalez˙y od tego czy rozwaz˙any system ma
periodyczne czy próz˙niowe warunki brzegowe. W przestrzeni Fouriera konwolucja zamienia
sie˛ na proste mnoz˙enie
Φ̂(k) = Ĝ(k) · ρ̂(k) .




	1.99
Aby uzyskac´ ρ(x) na domene˛ obliczeniowa˛ nakładana jest trójwymiarowa regularna siatka
szes´cienna zawieraja˛ca M3 komórek, tak z˙e kaz˙da komórka ma szerokos´c´ h. Cza˛stkom
przypisuje sie˛ specjalna˛ funkcje˛ „kształtu“ S (x). Do kaz˙dej komórki, której s´rodek okres´la
xm(1 ≤ m ≤ M3) przypisywana jest cze˛s´c´ masy cza˛stki, która nakłada sie˛ na dana˛ komórke˛.
Wkład dla danej komórki jest dany przez
W(xm − xi) =
∫ xm+ h2
xm− h2
S (x′ − xi)dx′ =
∫
Π
(
x′ − xm
h
)
S (x′ − xi)dx′ ,




	1.100
gdzie: Π(x) =
 1 dla |x| ≤ 120 w przeciwnym wypadku
Zatem funkcja przypisuja˛ca mase˛ be˛dzie miała postac´ konwolucji
W(x) = Π
(
x
h
)
? S (x) .




	1.101
Ge˛stos´c´ masy na siatce be˛dzie teraz suma˛ po wkładach od wszystkich cza˛stek opisanych
przez funkcje˛ przypisania
ρ(xm) = 1h3
N∑
i=1
miW(xi − xm) ,




	1.102
gdzie mi to masa i-tej cza˛stki. Powszechnie uz˙ywanymi postaciami funkcji S (x) sa˛
NGP: S (x) = δD(x) ,




	1.103
CIC: S (x) = 1h3Π(
x
h ) ? δD(x) ,




	1.104
TSC: S (x) = 1h3Π(
x
h ) ?
1
h3Π(
x
h ) ,




	1.105
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gdzie δD(x) jest funkcja˛ delta Diraca, zas´ skrótowe nazwy pochodza˛ kolejno od angielskich
słow: NGP - Nearest Grid Point (najbliz˙szy punkt siatki), CIC - Clouds In Cells (chmury w
komórkach) oraz TSC - Triangular Shaped Cloud (chmura o trójka˛tnym kształcie). Zazwy-
czaj stosuje sie˛ funkcje kształtu typu CIC lub TSC. Proste przypisanie typu NGP jest podatne
na narastaja˛ce fluktuacje, bowiem nawet niewielki bła˛d w połoz˙eniu cza˛stki moz˙e prowadzic´
do radykalnych zmian w sile, jaka na nia˛ działa [Potter (1977)]. Schemat CIC ekstrapoluje
mase˛ cza˛stki na 8 sa˛siaduja˛cych komórek, zas´ funkcja TSC na 27. Ze wzgle˛du na to, z˙e przy
schemacie CIC siła skaluje sie˛ liniowo w kolejnych odcinkach siatki (dla wkładu jednej
cza˛stki) oraz jest cia˛gła, ten włas´nie schemat be˛dzie stosowany w naszych eksperymentach
numerycznych. Cia˛głos´c´ wynikowej siły oraz jej liniowa zalez˙nos´c´ pomie˛dzy sa˛siednimi
komórkami sa˛ poz˙a˛danymi własnos´ciami, jez˙eli chcemy zminimalizowac´ błe˛dy w obliczo-
nych siłach. Zminimalizowanie, jak to tylko moz˙liwe, błe˛dów sił cza˛stkowych jest poz˙a˛dane
ze wzgle˛du na to, z˙e w modelu ReBEL siły oddziaływan´ w ogólnos´ci be˛da˛ wie˛ksze niz˙ w
modelu ΛCDM.
Maja˛c juz˙ ge˛stos´c´ masy ρ(xm) ekstrapolowana˛ na regularnej siatce, moz˙emy, uz˙ywaja˛c
metod dyskretnej szybkiej transformaty Fouriera (DSTF), wyliczyc´ odpowiadaja˛ca˛ jej ge˛-
stos´c´ w przestrzeni Fouriera ρ(km). Po przemnoz˙eniu jej przez odpowiednie funkcje Greena
i dokonaniu odwrotnej transformacji Fouriera uzyskamy rzeczywisty potencjał grawitacyjny
dla wszystkich oczek siatki xm. Korzystaja˛c z metody skon´czonych róz˙nic, moz˙emy wyli-
czyc´ pole sił odpowiadaja˛ce temu potencjałowi
F = −∇Φ .




	1.106
Kod GADGET2 korzysta z interpolacji czwartego rze˛du
F (x)(i), j,k = −
4
3
Φi+1, j,k − Φi−1, j,k
2h
+
1
3
Φi+2, j,k −Φi−2, j,k
4h
, 0 ≤ i, j, k ≤ M ,




	1.107
gdzie xm = (i, j, k) a składowe j, k pola siły F wylicza sie˛ analogicznie. Wynikowe pole sił
wystarczy teraz interpolowac´ na pozycje˛ kaz˙dej cza˛stki zespołu
F(xi) =
∑
m
W(xi − xm)Fm .




	1.108
Istotne jest aby powyz˙sze ja˛dro interpolacyjne W było dokładnie takiej samej postaci jak
ja˛dro uz˙yte przy wyliczaniu ge˛stos´ci masy. Zapewni to anty-symetrycznos´c´ sił oraz zacho-
wanie pe˛du.
38
1.6. KOSMOLOGICZNE SYMULACJE N-CIAŁOWE - KOD GADGET2
Metoda hierarchicznego drzewa
Przedstawiona w poprzednim uste˛pie metoda cza˛stek na siatce ogranicza rozdzielczos´c´
sił do rozmiaru h pojedynczej komórki siatki. Niemoz˙liwe wie˛c jest s´ledzenie procesu ewo-
lucji kosmicznej struktury na skalach ∼ O(h) i mniejszych. Metodami alternatywnymi wobec
technik fourierowskich lub bezpos´redniej sumacji sił pomie˛dzy cza˛stkami sa˛ metody oparte
o tak zwane algorytmy drzewowe. W tym podejs´ciu cza˛stki sa˛ organizowane w hierarchiczne
grupy. Siła wywierana na dana˛ cza˛stke˛ przez odległa˛ grupe˛ cza˛stek jest aproksymowana po-
przez najniz˙sze multipolowe momenty tej grupy cza˛stek. Dzie˛ki takiej aproksymacji liczba
operacji niezbe˛dna do wyliczenia wszystkich sił redukuje sie˛ do O(N log N) [Appel (1985)],
co jest znacza˛cym zyskiem w porównaniu z O(N2) operacji przy bezpos´rednim sumowaniu
sił mie˛dzy cza˛stkami. Im wie˛cej członów rozwinie˛cia multipolowego uwzgle˛dni sie˛ podczas
Rysunek 1.4: Schemat konstrukcji drzewa Barnesa i Huta w dwóch wymiarach. Rysunek
zapoz˙yczony z [Springel i in. (2001)].
wyliczania sił, tym bła˛d wyznaczenia wynikowej siły be˛dzie mniejszy. Z punktu widzenia
wydajnos´ci obliczeniowej opłaca sie˛ jednak ucia˛c´ rozwinie˛cie dla niskich rze˛dów i uz˙yc´
wie˛kszej liczby mniejszych lis´ci drzewa by osia˛gna˛c´ poz˙a˛dana˛ dokładnos´c´ aproksymacji sił
[McMillan i Aarseth (1993)]. W kodzie GADGET2 przyje˛ty kompromis pomie˛dzy wydaj-
nos´cia˛ a dokładnos´cia˛ polega na ucie˛ciu rozwinie˛cia na członie kwadrupolowym [Springel
i in. (2001)]. W uz˙ywanym przez nas kodzie drzewo jest konstruowane na zasadzie opisanej
przez Barnesa i Huta [Barnes i Hut (1986)]. Domena obliczeniowa zostaje hierarchicznie
podzielona na cia˛g szes´cianów. Kaz˙dy szes´cian zawiera os´miu potomków o długos´ci kra-
we˛dzi równej połowie długos´ci krawe˛dzi szes´cianu rodzica. Szes´ciany powstałe w wyniku
takiego podziału tworza˛ lis´cie drzewa ósemkowego. Konstrukcja drzewa cza˛stek przebiega w
ten sposób, z˙e kaz˙dy lis´c´ (szes´cian) zawiera tylko jedna˛ cza˛stke˛ lub jest protoplasta˛ dalszych
lis´ci. W tym drugim przypadku poza lista˛ lis´ci potomnych we˛zeł drzewa niesie informacje˛ o
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Rysunek 1.5: Schemat hierarchicznej struktury typu drzewa. Ta dwuwymiarowa analogia
trójwymiarowego drzewa ósemkowego tworzy drzewo czwórkowe. Tutaj kaz˙dy lis´c´ moz˙e
miec´ co najwyz˙ej czterech potomków. W przypadku trójwymiarowym liczba potomków jest
ograniczona do os´miu.
monopolowym i kwadrupolowym momencie wszystkich cza˛stek jakie zawiera. Rysunek 1.4
ilustruje schematycznie mechanizm konstrukcji drzewa. Na rysunku 1.5 umies´cilis´my dwu-
wymiarowa˛ schematyczna˛ analogie˛ struktury drzewa Barnesa-Huta.
Obliczenie sił oddziałuja˛cych na cza˛stki polega na przechodzeniu struktury drzewa i su-
mowaniu odpowiednich przyczynków z kolejnych we˛złów drzewa. W klasycznym algoryt-
mie przechodzenia drzewa Barnesa-Huta multipolowe rozwinie˛cie we˛zła o rozmiarze l jest
uz˙yte jako przyczynek, jez˙eli jest spełniony warunek
r >
l
θ
,




	1.109
gdzie r to odległos´c´ punktu odniesienia od s´rodka masy danego we˛zła, zas´ θ okres´la wybrany
wczes´niej parametr (tzw. ka˛t otwarcia) zwia˛zany z wymagana˛ dokładnos´cia˛ aproksymacji
sił. Jez˙eli we˛zeł drzewa spełnia powyz˙sza˛ zalez˙nos´c´, we˛drówka po drzewie zostaje ucie˛ta
w tym miejscu, w przeciwnym przypadku lis´c´ zostaje „otwarty“ i przechodzenie drzewa
jest kontynuowane dla wszystkich jego potomków. Dokładny potencjał grawitacyjny wy-
twarzany przez grupe˛ cza˛stek nalez˙a˛ca˛ do we˛zła drzewa jest dany przez
Φ(r) = −G
∑
i
mi
|xi − r|
,




	1.110
gdzie xi to wektor połoz˙enia i-tej cza˛stki. Niech s be˛dzie wektorem wskazuja˛cym na s´rodek
masy grupy cza˛stek zdefiniowanym jako
s =
∑
i mixi∑
i mi
.




	1.111
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Teraz przy załoz˙eniu, z˙e |xi − s|  |r − s| moz˙emy uz˙yc´ multipolowego rozwinie˛cia członu
1
|xi − r|
=
1
|(xi − s) − (r − s)| ,




	1.112
definiuja˛c dodatkowo
y ≡ r − s ,




	1.113
otrzymamy do kwadrupolowego członu wła˛cznie
1
| − y + xi − s|
=
1
|y| −
y · (xi − s)
|y|3 +
1
2
yT
[
3(xi − s)(xi − s)T − I(xi − s)2
]
y
|y|5 + . . .




	1.114
Tutaj T oznacza operacje˛ transponowania a I jest macierza˛ jednostkowa˛. Jez˙eli dokonamy
sumy po wszystkich cza˛stkach, to człon dipolowy zniknie, zatem
y · (xi − s)
|y|3 = 0 .




	1.115
Moz˙emy teraz zdefiniowac´ pozostałe momenty rozwinie˛cia
monopolowy: M =
∑
i
mi ,




	1.116
kwadrupolowy: K = 3Q − P ,




	1.117
gdzie odpowiednie tensory Q i P be˛da˛ dane przez
Q ≡
∑
i
mi(xi − s)(xi − s)T =
∑
i
mixixi
T − MssT ,




	1.118
P ≡ I
∑
i
mi(xi − s)2 = I
∑
i
mixi
2 − Ms2
 . 
 	1.119
Po zsyntetyzowaniu równan´ od




	1.110 do




	1.119 potencjał wytwarzany przez cza˛stki w
danym we˛z´le drzewa moz˙emy wyrazic´ jako
Φ(r) = −G
[
M
y
+
1
2
yT
K
y5
y
]
.




	1.120
Zatem ostatecznie kwadrupolowe przybliz˙enie na czysto newtonowskie pole grawitacyjne
wynosi
f(r) = −∇Φ(r) = G
(
−M
y3
y +
3Q
y5
y − 15
2
yT Qy
y7
y +
3
2
P
y5
y
)
.




	1.121
Powyz˙szy wzór jest dobrym przybliz˙eniem sił w przypadku gdy na skalach r rozwaz˙amy
czysto newtonowska˛ siłe˛. Niemniej jak wspominalis´my wczes´niej, w bezzderzeniowych sy-
mulacjach N-ciałowych konieczne jest stosowanie grawitacyjnego wygładzania. To moz˙e
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powodowac´ pewne techniczne trudnos´ci. W obszarach o wysokiej ge˛stos´ci liczbowej cza˛stek
(takich jak ja˛dra hal ciemnej materii ba˛dz´ obłoki zimnego skondensowanego gazu) moz˙e sie˛
zdarzyc´, iz˙ we˛zeł drzewa spełnia kryterium




	1.109 , lecz równoczes´nie jest spełnione r < ε
(gdzie ε to wspomniana juz˙ długos´c´ wygładzania grawitacji). Wówczas formalnie, by aprok-
symacja była poprawna, nalez˙y uz˙yc´ multipolowego rozwinie˛cia wygładzonego potencjału
zamiast potencjału newtonowskiego. Dla zupełnos´ci wywodu omówimy teraz pokrótce od-
powiednie rozwinie˛cie. W ogólnos´ci wygładzony potencjał grawitacyjny moz˙emy opisac´
równaniem
Φ(r) = −G
∑
i
mi g(|xi − r|) ,




	1.122
gdzie funkcja g(r) opisuje odpowiednie wygładzone prawo oddziaływania. Dla g(r) = 1/r
odtwarzamy standardowy newtonowski potencjał. Kod GADGET2 uz˙ywa dosyc´ skompliko-
wanej postaci funkcji g(r), która ma postac´ funkcji parametrycznej i jest oparta na znor-
malizowanym ja˛drze interpolacyjnym typu klin, szeroko uz˙ywanym w formalizmie SPH.
Dokładne postaci funkcji wygładzaja˛cych i ich pochodnych podajemy w dodatku A. Do-
konuja˛c multipolowego rozwinie˛cia jak w przypadku newtonowskim, otrzymamy wzór na
przybliz˙ony potencjał wygładzony
Φ(r) = −G
{
Mg(y) + 1
2
yT
[
g′′(y)
y2
Q + g
′(y)
y3
(P − Q)
]
y
}
.




	1.123
Zatem ostatecznie wygładzona siła grawitacyjna wytwarzana przez grupe˛ cza˛stek znajduja˛ca˛
sie˛ w danym we˛z´le drzewa w kwadrupolowym przybliz˙eniu be˛dzie wyraz˙ona przez
f(r) = −∇Φ(r) = G
[
Mg1(y)y + g2(y)Qy + 12g3(y)(y
T Qy)y + 1
2
g4(y)Py
]
,




	1.124
gdzie funkcje g1(y), g2(y), g3(y) i g4(y) sa˛ wprowadzone jako wygodny skrótowy zapis kom-
binacji pochodnych g(y) i sa˛ zdefiniowane w dodatku A (równania od




	A.5 do




	A.12 ).
Metoda hybrydowa - poła˛czenie drzewa i siatki
Jak wspomnielis´my wczes´niej, GADGET2 ła˛czy w sobie dwa opisane powyz˙ej podejs´cia
do numerycznego obliczenia sił grawitacyjnych. Dzie˛ki odpowiedniemu poła˛czeniu obu al-
gorytmów uzyskujemy wydajna˛ i efektywna˛ obliczeniowo metode˛ pozwalaja˛ca˛ w zasadzie
uzyskac´ z˙a˛dana˛ rozdzielczos´c´ sił. W kosmologicznych symulacjach powstawania struktury
zazwyczaj stosuje sie˛ periodyczne warunki brzegowe, by uwzgle˛dnic´, z˙e skon´czonych roz-
miarów domena obliczeniowa (zazwyczaj jest to szes´cian) jest tylko pewnym wycinkiem
nieskon´czonego Wszechs´wiata. Skon´czone rozmiary pudła wprowadzaja˛ zatem dolna˛ gra-
nice˛ rozpie˛tos´ci dynamicznej danej symulacji. Zjawiska i struktury na skalach rze˛du r >∼ L
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(gdzie L to długos´c´ krawe˛dzi pudła obliczeniowego) sa˛ niedoste˛pne. Zazwyczaj implemen-
tacja periodycznych warunków brzegowych moz˙e byc´ kłopotliwa w przypadku algorytmów
drzewowych. Jest ona natomiast niejako naturalnie wpisana w metody oparte na DSTF, a za-
tem algorytmy cza˛stek na siatce. Opiszemy pokrótce, w jaki sposób GADGET2 ła˛czy te dwie
zasadniczo róz˙ne metody.
Potencjał oddziaływan´ ϕ(x) przy załoz˙eniu periodycznych warunków brzegowych w pu-
dle o rozmiarze L jest rozwia˛zaniem równania [Springel (2005)]
∇2ϕ(x) = 4piG
∑
n
˜δ(x − nL) − L−3
 , 
 	1.125
gdzie suma po n = (n1, n2, n3) rozcia˛ga sie˛ na wszystkie trójki liczb całkowitych, zas´ funk-
cja dystrybucji ge˛stos´ci pojedynczej cza˛stki ˜δ(x) to funkcja delta Diraca skonwoluowana ze
znormalizowanym ja˛drem wygładzaja˛cym SPH (patrz dodatek A, równanie




	A.1 ). W po-
wyz˙szym równaniu Poissona wyeliminowana została ge˛stos´c´ s´rednia, tak by rozwia˛zanie
opisywało czysty swoisty potencjał. Dynamika całego systemu opisana jest przez ogólne
równanie Poissona ∇2Φ(x) = 4piG(ρ(x − ρ)). Dla skon´czonego dyskretnego układu cza˛stek
definiujemy potencjał swoisty jako
Φ(x) =
∑
i
miϕ(x − xi) .




	1.126
W przestrzeni Fouriera powyz˙szy potencjał moz˙emy zapisac´ jako
Φk = −
4piG
k2
ρk , gdzie k , 0 .




	1.127
Teraz moz˙emy explicite rozbic´ powyz˙szy potencjał na sume˛ dwóch przyczynków, krótko i
dalekozasie˛gowego
Φk = Φ
daleki
k + Φ
krótki
k .




	1.128
Odpowiednie cze˛s´ci zapiszemy jako
Φdalekik = Φk exp(−k2r2p) ,




	1.129
Φkrótkik = Φk
[
1 − exp(−k2r2p)
]
,




	1.130
gdzie rp okres´la skale˛ podziału siły. Przyczynek dalekozasie˛gowy moz˙na obliczyc´, stosuja˛c
opisana˛ metode˛ cza˛stek na siatce.
Krótkozasie˛gowa cze˛s´c´ potencjału moz˙e byc´ wyliczona w rzeczywistej przestrzeni, je-
z˙eli zauwaz˙ymy, z˙e dla rp  L krótkozasie˛gowa cze˛s´c´ rozwia˛zania w przestrzeni rzeczywi-
stej równania




	1.126 jest dana przez
Φkrótki(x) = −G
∑
i
mi
ri
erfc
(
ri
2rp
)
.




	1.131
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Powyz˙ej ri = min(|x − ri − nL|) moz˙emy rozumiec´ jako najmniejsza˛ odległos´c´ jakiegokol-
wiek obrazu cza˛stki i od punktu x. Poniewaz˙ funkcja erfc bardzo szybko tłumi siły na odle-
głos´ciach duz˙ych w porównaniu z rp, tylko najbliz˙szy obraz cza˛stki w zasadzie kontrybuuje
do krótkozasie˛gowej cze˛s´ci siły.
Krótkozasie˛gowe przyczynki do sił odpowiadaja˛ce rozwia˛zaniom równania




	1.131 mo-
z˙emy wyliczyc´, uz˙ywaja˛c opisanej metody multipolowego rozwinie˛cia we˛złów drzewa Barnesa-
Huta. Co bardzo istotne, aby uzyskac´ krótkozasie˛gowa˛ czes´c´ siły wywieranej na dana˛ cza˛stke˛,
trzeba przejs´c´ we˛zły znajduja˛ce sie˛ w niewielkim obszarze wokoło cza˛stki. Co wie˛cej, nie
ma potrzeby wprowadzac´ do równan´ poprawek uwzgle˛dniaja˛cych periodyczne warunki brze-
gowe, co jest dodatkowym zyskiem obliczeniowym.
1.6.2 Modyfikacje uwzgle˛dniaja˛ce model ReBEL
W modelu ReBEL siła oddziaływania mie˛dzy cza˛stkami CM oraz efektywny potencjał
grawitacyjny przez nie wytwarzany na skalach porównywalnych z długos´cia˛ ekranowania rs
odbiegaja˛ od standardowych newtonowskich postaci. Aby GADGET2 poprawnie uwzgle˛dniał
fenomenologie˛ ReBEL, trzeba zmodyfikowac´ oba algorytmy grawitacyjne.
Przypomnimy, z˙e dla standardowej grawitacji równanie Poissona w przestrzeni Fouriera
ma postac´ (równanie




	1.99 )
Φk = Gk · ρk .




	1.132
Powyz˙sze równanie dla modelu ReBEL ma postac´ (po uwzgle˛dnieniu




	1.85 )
Φk = Gk · ρk · hk ,




	1.133
gdzie hk jest fourierowskim obrazem funkcji h(r) opisuja˛cym eksponencjalna˛ poprawke˛ typu
Yukawy do newtonowskiego potencjału (równanie




	1.86 ). Odpowiednia transformata h(r)
ma postac´
hk = 1 +
β
1 + (|k| · rs)−2 .




	1.134
Zatem by uwzgle˛dnic´ poprawke˛ ReBEL, wystarczy zmodyfikowac´ funkcje˛ Greena jaka jest
uz˙ywana do rozwia˛zania równania Poissona w przestrzeni Fouriera. Bezpos´rednio w kodzie
funkcja Greena Gk jest liczona w siedmiopunktowej aproksymacji skon´czonych róz˙nic. Dla
dyskretnego zbioru jej argumentów moz˙emy zdefiniowac´ wektory
q = {q j} = k ·
L
2pi
,




	1.135
gdzie, jak wczes´niej, L oznacza współporuszaja˛ca˛ długos´c´ pudła symulacji, zas´ indeksy
dolne j = 1, 2 lub 3 wyznaczaja˛ wymiary w przestrzeni k. Poniewaz˙ siatka zawiera M3
44
1.6. KOSMOLOGICZNE SYMULACJE N-CIAŁOWE - KOD GADGET2
komórek, to numeratory poszczególnych komórek moga˛ przyjmowac´ wartos´ci
q j = 1, 2, . . . , M .




	1.136
Kaz˙da trójka liczb całkowitych (numeratorów) okres´la punkt siatki, dla którego liczona jest
odpowiednia funkcja Greena
GNk = −pi
M2 3∑
j=1
sin2(piq j/M)

−1
,




	1.137
gdzie indeks górny N oznacza, z˙e jest to funkcja Greena równania Poissona dla newtonow-
skiej grawitacji. Funkcja Greena dla modelu ReBEL be˛dzie zatem miała postac´
GReBELk = GNk hk = GNk
(
1 + β
1 + (|k| · rs)−2
)
.




	1.138
Powyz˙sza poprawka powinna dotyczyc´ potencjału wytwarzanego i działaja˛cego tylko na
cza˛stki CM. Dlatego w symulacjach zawieraja˛cych równoczes´nie CM i bariony algorytm
licza˛cy potencjał metoda˛ cza˛stek na siatce jest odpowiednio zmieniony tak, by na bariony
działał czysto newtonowski potencjał pochodza˛cy od cza˛stek CM i innych barionów. Rów-
noczes´nie potencjał działaja˛cy na cza˛stki CM jest suma˛ newtonowskiego wkładu od bario-
nów i potencjału w formie ReBEL pochodza˛cego od reszty CM.
Aby grawitacyjny algorytm drzewa przestrzennego uwzgle˛dniał dodatkowe oddziały-
wanie skalarne dla cza˛stek CM, wystarczy przemnoz˙yc´ odpowiednie formuły przez człon
opisuja˛cy poprawke˛ ReBEL - równanie




	1.89 . Dla dwóch cza˛stek oddziałuja˛cych bezpo-
s´rednio zastosujemy równanie




	1.88 zamiast klasycznej newtonowskiej postaci. Natomiast
dla przybliz˙enia multipolowego siła oddziaływania odpowiednio be˛dzie postaci
fReBEL (r) = fN(r) · Fs(β, γ) gdzie: γ = y
rs
.




	1.139
Zatem explicite zmodyfikowana siła to
fReBEL (r) = G
[
Mg1(y)y + g2(y)Qy + 12g3(y)(y
T Qy)y + 1
2
g4(y)Py
]
·
(
1 + β(1 + y
rs
)e− yrs
)
.




	1.140
Tak jak w przypadku algorytmu cza˛stek na siatce tak i teraz musismy zadbac´, by zmodyfiko-
wane prawo oddziaływania dotyczyło wyła˛cznie par cza˛stek CM-CM, bowiem oddziaływa-
nia barion-barion i barion-CM sa˛ newtonowskiej postaci. Odpowiednie zachowanie moz˙na
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dosyc´ prosto zapewnic´, wykorzystuja˛c własnos´c´ addytywnos´ci siły grawitacyjnej. Dla kaz˙-
dego we˛zła drzewa zamiast informacji o momentach multipolowych wszystkich cza˛stek,
jakie on zawiera, be˛dziemy zapisywac´ osobno odpowiednie przyczynki od barionów i CM.
W ten sposób siła pochodza˛ca od grupy cza˛stek gazowych i od grupy cza˛stek CM be˛dzie
wyliczana osobno przy wykorzystaniu odpowiednich wzorów, a naste˛pnie odpowiednio zsu-
mowana.
1.6.3 Numeryczna hydrodynamika
Kod GADGET2 uz˙ywa prostego opisu mie˛dzygalaktycznego i mie˛dzygwiezdnego gazu
barionowego, modeluja˛c go w przybliz˙eniu idealnego nielepkiego gazu. Taki gaz spełnia
równanie cia˛głos´ci
dρ
dt + ρ∇ · v = 0 ,




	1.141
oraz równanie Eulera
dv
dt = −
∇P
ρ
− ∇Φ .




	1.142
Tutaj ρ to ge˛stos´c´ gazu, P to jego cis´nienie aΦ to potencjał grawitacyjny. Dodatkowo energia
wewne˛trzna (ciepło) u na jednostke˛ masy ewoluuje zgodnie z pierwszym prawem termody-
namiki, videlicet
du
dt = −
P
ρ
∇ · v − Θ(u, ρ)
ρ
.




	1.143
W powyz˙szym zapisie uz˙ylis´my lagrangianowskiej pochodnej czasowej, to jest
d
dt =
∂
∂t
+ v · ∇ ,




	1.144
oraz sparametryzowalis´my dopuszczalna˛ dodatkowa˛ fizyke˛ gazu w postaci funkcji chłodza˛-
cej Θ(u, ρ), która opisuje zewne˛trzne z´ródła lub pochłaniacze gazowego ciepła.
Dla gazu idealnego równanie stanu jest postaci
P = (γ − 1)ρu ,




	1.145
gdzie γ to wykładnik adiabaty (równy stosunkowi ciepeł włas´ciwych). Dla gazu jednomole-
kułowego (a za taki przyjmujemy mie˛dzygalaktyczny gaz barionowy) γ = 5/3. Dodatkowo
moz˙emy zdefiniowac´ adiabatyczna˛ pre˛dkos´c´ dz´wie˛ku w gazie
c2s = γ
P
ρ
.




	1.146
Jak juz˙ wspominalis´my, uz˙ywany przez nas kod GADGET2 wykorzystuje technike˛ wy-
gładzonej hydrodynamiki cza˛stkowej do opisu fizycznych własnos´ci gazu. W tym podejs´ciu
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uz˙ywa sie˛ dyskretnych wskaz´ników (cza˛stek) opisuja˛cych stan płynu, zas´ cia˛głe wielkos´ci
charakteryzuja˛ce gaz sa˛ definiowane za pomoca˛ odpowiednich ja˛der interpolacyjnych [Gin-
gold i Monaghan (1977); Lucy (1977)]. Cza˛stki o współrze˛dnych ri, pre˛dkos´ciach vi i ma-
sach mi sa˛ utoz˙samiane z elementami płynu, które próbkuja˛ gaz w sensie lagrangianowskim.
Stan termodynamiczny kaz˙dego elementu płynu moz˙emy zdefiniowac´ poprzez jego ener-
gie˛ wewne˛trzna˛ na jednostke˛ masy ui lub poprzez entropie˛ na jednostke˛ masy si. GADGET2
uz˙ywa entropii w specjalnym sformułowaniu opisanym w [Springel i Hernquist (2002)],
dzie˛ki czemu kod zapewnia zachowanie nie tylko energii, lecz równiez˙ entropii.
Zauwaz˙my, z˙e ze wzgle˛dów numerycznych wygodniej jest operowac´ funkcja˛ entropii
zdefiniowana˛ jako A ≡ P/ργ niz˙ sama˛ entropia˛ na jednostke˛ masy si. Dla idealnego gazu
A = A(s) jest funkcja˛ tylko entropii i jej wyliczenie jest mniej kosztowne obliczeniowo od
liczenia włas´ciwej entropii si.
Dla kaz˙dej metody typu SPH rzecza˛ o fundamentalnym znaczeniu jest wyznaczenie lo-
kalnej ge˛stos´ci. GADGET2 uz˙ywa poniz˙szego wzoru na ge˛stos´c´
ρi =
∑
j
m jWS PH(|rij|, hi) ,




	1.147
gdzie rij ≡ ri − rj, zas´ ja˛dro wygładzaja˛ce WS PH(r, h) jest podane w dodatku A w równaniu



	A.1 . Tutaj adaptatywna˛ długos´c´ wygładzania oznaczamy przez h zamiast ε, by uwypuklic´,
z˙e ten parametr ma inne znaczenie niz˙ parametr wygładzania grawitacyjnego. Długos´c´ wy-
gładzania hi dla kaz˙dej cza˛stki jest zdefiniowana tak, by obje˛tos´c´ jej wygładzaja˛cego ja˛dra
zawierała stała˛ mase˛ przy wyznaczonej ge˛stos´ci. Totez˙ implicite długos´c´ i ge˛stos´c´ przypi-
sane do danej cza˛stki podlegaja˛ równaniu
4pi
3
h3i ρi = NS PHm ,




	1.148
gdzie NS PH jest typowa˛ ilos´cia˛ wygładzaja˛cych cza˛stek sa˛siadów, zas´ m jest s´rednia˛ masa˛
cza˛stki.
Springel i Hernquist wykazali, iz˙ w formalizmie dyskretnego lagrangianu płynu równa-
nia ruchu cza˛stek SPH sa˛ dane przez [Springel i Hernquist (2002)]
dvi
dt = −
∑
j
m j
 fi Piρ2i ∇iWi j(hi) + f j P jρ2j ∇iWi j(h j)
 , 
 	1.149
gdzie współczynniki fi sa˛ zdefiniowane naste˛puja˛co
fi =
(
1 + hi3ρi
∂ρi
∂hi
)−1
,




	1.150
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oraz dodatkowo uz˙ylis´my skrótowego oznaczenia Wi j(h) = WS PH(|ri−rj|, h). Cis´nienia przy-
pisane do poszczególnych cza˛stek wyraz˙aja˛ sie˛ przez
Pi = Aiργi .




	1.151
Powyz˙szy zestaw równan´ w pełni opisuje dynamike˛ płynu w opisie SPH. Entropia Ai zwia˛-
zana z kaz˙da˛ cza˛stka˛ w takim przepływie pozostaje stała, pod warunkiem z˙e w gazie nie ma
frontów szokowych ani zewne˛trznych z´ródeł ciepła.
Niemniej jednak przepływy idealnego gazu moga˛ wytwarzac´ niecia˛głos´ci, w których en-
tropia narasta na skutek mikrofizyki gazu. W SPH obszary takich szoków musza˛ byc´ uchwy-
cone przez sztuczna˛ lepkos´c´. GADGET2 uz˙ywa naste˛puja˛cego wyraz˙enia na siłe˛ lepka˛
dvi
dt
∣∣∣∣
lepka
= −
∑
j
m jΠi j∇iW i j ,




	1.152
gdzie człon lepki Πi j ≥ 0 jest niezerowy tylko dla par cza˛stek, które w przestrzeni fizycznej
zbliz˙aja˛ sie˛ do siebie. Lepkos´c´ wytwarza entropie˛ w tempie
dAi
dt =
1
2
γ − 1
ρ
γ−1
i
∑
j
m jΠi jvi j · ∇iW i j ,




	1.153
zamieniaja˛c nieodwracalnie kinetyczna˛ energie˛ ruchu gazu w ciepło. W powyz˙szych dwóch
wzorach uz˙ylis´my symbolu W i j, którym oznaczamy arytmetyczna˛ s´rednia˛ dwóch ja˛der Wi j(hi)
i Wi j(h j).
GADGET2 implementuje lepkos´c´ opisana˛ przez Ansatz [Monaghan (1997)]
Πi j = −α2
wi jv
syg
i j
ρi j
,




	1.154
gdzie w najprostszej postaci pre˛dkos´c´ sygnałowa jest dana jako
v
syg
i j = ci + c j − 2wi j .




	1.155
Tutaj wi j = vi j · ri j/|ri j| jest pre˛dkos´cia˛ wzgle˛dna˛ zrzutowana˛ na wektor separacji cza˛stek,
jez˙eli tylko cza˛stki zbliz˙aja˛ sie˛ do siebie (tj. vi j · ri j < 0). W przeciwnym przypadku wi j = 0.
Wielkos´ci ci i c j oznaczaja˛ s´rednie pre˛dkos´ci dz´wie˛ku. Parametr α reguluje tutaj wielkos´c´
sił lepkos´ci. Podstawiaja˛c




	1.155 do




	1.154 otrzymamy ostateczna˛ postac´ członu lepkiego
Πi j = −α2
(ci + c j − 3wi j)wi j
ρi j
.




	1.156
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1.6.4 Warunki pocza˛tkowe
Na zakon´czenie tego niewyczerpuja˛cego, ale w odczuciu autora kompletnego dla rozwa-
z˙anych zastosowan´, opisu technik numerycznych podamy opis metody generowania odpo-
wiednich warunków pocza˛tkowych dla kosmologicznych symulacji N-ciałowych. Jak wspo-
mnielis´my wczes´niej, poprawne pocza˛tkowe połoz˙enia i pre˛dkos´ci cza˛stek sa˛ bardzo istotne.
Podczas ewolucji czasowej system cza˛stek podlega, zwłaszcza w kon´cowych stadiach, wy-
soce nieliniowej dynamice. Z tego powodu nawet niewielkie pocza˛tkowe błe˛dy w ustawieniu
moga˛ prowadzic´ do znacza˛cych zmian wyniku kon´cowego.
Przewidywania liniowej teorii zaburzen´ rozkładu materii dla wczesnych etapów ewolu-
cji wyraz˙a sie˛ zazwyczaj w postaci widma mocy przestrzennych fluktuacji ge˛stos´ci. Takie
widmo mocy moz˙na zapisac´ w postaci iloczynu inflacyjnego widma pierwotnych zaburzen´
i tak zwanej funkcji transferu opisuja˛cej póz´niejsza˛ liniowa˛ ewolucje˛ kaz˙dego modu. Przyj-
muje sie˛ zazwyczaj pierwotne widmo mocy w postaci pote˛gowej (patrz równanie




	1.42 ) z
losowymi fazami, zas´ odpowiednie dla wybranej kosmologii funkcje transferu moz˙na wyli-
czyc´ explicite na wybranych skalach [Peacock i Dodds (1996); Eisenstein i Hu (1999); Smith
i in. (2003)].
Zatem problem ustawienia warunków pocza˛tkowych zawe˛z˙a sie˛ do wygenerowania lo-
sowych faz realizuja˛cych dane widmo mocy i rozmieszczeniu danej liczby cza˛stek wewna˛trz
domeny obliczeniowej. W rzeczywistym nieskon´czonym Wszechs´wiecie widmo fourierow-
skie jest cia˛głe, zatem załoz˙enie losowych faz implikuje, z˙e ge˛stos´c´ w dowolnie wybranym
punkcie ma rozkład normalny. W dos´wiadczeniach numerycznych model Wszechs´wiata ma
skon´czone rozmiary, dlatego widmo Fouriera jest dyskretne. By uzyskac´ gaussowska˛ dys-
trybucje˛ ge˛stos´ci, nie wystarczy tylko przyja˛c´ losowos´c´ faz. Musimy dodatkowo załoz˙yc´, z˙e
amplituda kaz˙dego modu ma równiez˙ rozkład normalny z wariancja˛ wynikaja˛ca˛ z oczeki-
wanej mocy danego modu. Tylko przy tym załoz˙eniu cze˛stotliwos´c´ pików wysokiej ge˛stos´ci
(exempli gratia 2 lub 3 σ) be˛dzie taka sama w ansamblu modeli realizuja˛cych to samo widmo
mocy, jak w nieskon´czonym Wszechs´wiecie z odpowiednim cia˛głym widmem.
Wygodna˛ i efektywna˛ metode˛ wyliczania warunków pocza˛tkowych realizuja˛cych do-
wolne załoz˙one widmo mocy moz˙na wyprowadzic´ z równania Zeldowicza [Zel’Dovich (1970)]
opisuja˛cego liniowa˛ ewolucje˛ ogólnej dystrybucji fluktuacji
x(t) = q − D(t)ψ(q) ,




	1.157
gdzie x jest współporuszaja˛cym wektorem połoz˙enia cza˛stki we współrze˛dnych eulerow-
skich, q to koordynaty lagrangianowskie odpowiadaja˛ce jej pocza˛tkowemu połoz˙eniu, D(t)
49
ROZDZIAŁ 1. WPROWADZENIE
opisuje czynnik wzrostu liniowych zaburzen´, zas´ ψ wyznacza przestrzenne pole fluktuacji
ge˛stos´ci. Pole ψ moz˙na wyrazic´ za pomoca˛ pola sił dla chwili t
ψ(q) = − F(q, t)
ma2(a ¨D + 2 ˙Da˙) .




	1.158
Jez˙eli utworzymy realizacje˛ poz˙a˛danych zaburzen´ w przestrzeni Fouriera, losuja˛c ampli-
tudy i losowe fazy z rozkładu Gaussa, moz˙emy wymnoz˙yc´ je z odpowiednia˛ funkcja˛ Gre-
ena, by uzyskac´ odpowiadaja˛cy im potencjał grawitacyjny na przestrzennej siatce. Naste˛pnie
uzyskany potencjał po zróz˙niczkowaniu i interpolowaniu na siatke˛ da nam wartos´ci funkcji
F(q, t). Stosuje sie˛ tutaj dokładnie takie same kroki, jak w opisanej wczes´niej metodzie cza˛-
stek na siatce (patrz § 1.6.1). Teraz równania




	1.157 i




	1.158 w sposób zupełny opisuja˛
zaburzone pozycje cza˛stek potrzebne do uzyskania z˙a˛danego pola ge˛stos´ci z pocza˛tkowego
jednorodnego rozkładu cza˛stek.
Gdy juz˙ ustalilis´my pocza˛tkowe połoz˙enie wszystkich cza˛stek, drugim krokiem be˛dzie
wyliczenie dla nich pocza˛tkowych pre˛dkos´ci. Zauwaz˙my, z˙e dla czasów pocza˛tkowych sto-
sowanych w symulacjach kosmologicznych (100 <∼ z <∼ 20), moz˙emy oczekiwac´, z˙e tylko
najszybciej rosna˛ce mody be˛da˛ obecne we Wszechs´wiecie. Przy tym załoz˙eniu moz˙emy
wyliczyc´ pre˛dkos´c´ własna˛ dla danego punktu, róz˙niczkuja˛c równanie




	1.157
x˙ = − ˙Dψ(q) .




	1.159
Najprostsza˛ metoda˛, by otrzymac´ powyz˙sze pole pre˛dkos´ci własnych, jest uz˙ycie równan´




	1.158 i




	1.159 razem z polem sił uz˙ytym do zaburzenia połoz˙en´ cza˛stek.
Do wygenerowania warunków pocza˛tkowych dla symulacji opisanych w niniejszej roz-
prawie uz˙ylis´my kodu PMCODE autorstwa Klypina i Holtzmana [Klypin i Holtzman (1997)],
w którym zaimplementowana jest opisana powyz˙ej procedura. Funkcje transferu potrzebne
do wyliczenia pocza˛tkowego widma mocy zostały wzie˛te z prac [Eisenstein i Hu (1999);
Smith i in. (2003)].
1.7 Podsumowanie
W tym rozdziale przedstawilis´my obecnie przyje˛ty Standardowy Model Kosmologiczny
- model ΛCDM. Opisalis´my równiez˙ poruszane szeroko w literaturze trudnos´ci teoretyczne
SMK zwia˛zane ze strukturami i ich dynamika˛ na galaktycznych skalach odległos´ci <∼ 5h−1 Mpc.
Wyliczone trudnos´ci stały sie˛ motywacja˛ do zaproponowania przez Gubsera i Peeblesa mo-
delu zmodyfikowanej zimnej ciemnej materii, w którym to cza˛stki CM oddziałuja˛ mie˛dzy
50
1.7. PODSUMOWANIE
soba˛ dodatkowo dynamicznie ekranowanym oddziaływaniem skalarnym. Szerokie badania
kosmologi zmodyfikowany modelu, obecnie wyste˛puja˛cego w literaturze pod skrótowa˛ na-
zwa˛ ReBEL, jest głównym celem niniejszej rozprawy. By zmierzyc´ sie˛ z tym zadaniem autor
wykorzysta zmodyfikowany przez siebie kod GADGET2, umoz˙liwiaja˛cy przeprowadzanie ko-
smologicznych symulacji N-ciałowych i hydrodynamicznych wysokiej rozdzielczos´ci. W
tym rozdziale opisalis´my równiez˙ dokładnie numeryczne aspekty modelowania oraz mody-
fikacje oprogramowania uwzgle˛dniaja˛ce zmodyfikowana˛ fizyke˛ ReBEL.
Niniejsze rozprawa jest zorganizowana naste˛puja˛co: w rozdziale pierwszym zawarlis´my
wste˛pne podstawowe rozwaz˙ania oraz dokładny opis SMK jak i badanego modelu ReBEL;
w rozdziale drugim przedstawimy wyniki badan´ dotycza˛cych wpływu oddziaływan´ skalar-
nych w CM na statystyke˛ wielkoskalowych korelacji przestrzennych pola ge˛stos´ci CM oraz
gazu barionowego; w rozdziale trzecim zawarty został opis dokładnych badan´ wpływu sił
ReBEL na wewne˛trzne własnos´ci hal CM oraz na ich wzajemne korelacje przestrzenne. W
ostatnim rozdziale rozprawy - rozdziale czwartym - zawarlis´my podsumowanie oraz wnio-
ski kon´cowe. Do rozprawy doła˛czone zostały dwa dodatki, w których zawarto obszerny opis
funkcji wygładzaja˛cych stosowanych w kodzie GADGET2 (dodatek A) oraz wyprowadze-
nie wzoru na logarytmiczny wykładnik nachylenia widma mocy γ1 (dodatek B). Na kon´cu
umieszczono szczegółowy wykaz literatury cytowanej w niniejszej pracy.
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Kosmiczne pola ge˛stos´ci
2.1 Wste˛p
W tym rozdziale zajmiemy sie˛ analiza˛ serii symulacji kosmologicznych s´ledza˛cych pro-
ces powstawania wielkoskalowych struktur w polach ge˛stos´ci CM i barionów. Przedstawimy
analize˛ podstawowych statystycznych obserwabli wielkoskalowych pól ge˛stos´ci w mode-
lach ReBEL i ich porównanie z wynikami symulacji wzorcowego modelu ΛCDM. Cze˛s´c´
wyników zawartych w tym rozdziale pochodzi z pracy [Hellwing i Juszkiewicz (2009)],
której drugim autorem jest prof. Roman Juszkiewicz. Wkład profesora Juszkiewicza we
wspomniana˛ prace˛ dotyczył wspólnej z autorem rozprawy analizy widm mocy, 2-punktowej
funkcji korelacyjnej oraz funkcji ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa kontrastu ge˛stos´ci CM w
modelu ReBEL. Dodatkowo profesor Juszkiewicz uczestniczył w formułowaniu kon´cowych
wniosków zamieszczonych we wspomnianym artykule. Wszystkie pozostałe wyniki przed-
stawione w tym rozdziale sa˛ oryginalna˛ i samodzielna˛ praca˛ autora rozprawy.
2.2 Statystyczne miary kosmicznych struktur
Wszechs´wiat jako całos´c´ jest w pewnym sensie niewdzie˛cznym obiektem do badan´ fi-
zycznych. Kosmologowie badaja˛cy Wszechs´wiat w najwie˛kszych skalach nie moga˛ zastoso-
wac´ powszechnie sprawdzonych w fizyce metod statystycznych. Jest tak oczywis´cie dlatego,
z˙e doste˛pny do badan´ jest nam tylko jeden fizyczny Wszechs´wiat realizuja˛cy obserwowane
prawa fizyki i warunki pocza˛tkowe. Moz˙liwe sa˛ jednak do pomys´lenia (i sa˛ w praktyce re-
alizowane) badania statystycznych własnos´ci całej grupy teoretycznych modeli wszechs´wia-
tów. Pote˛z˙ne metody statystyki sa˛ jednak moz˙liwe do zastosowania równiez˙ w kosmologii
mniejszych skal. W istocie dokładne przegla˛dy nieba dostarczaja˛ce katalogów galaktyk i ich
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gromad przynosza˛ nam de facto informacje stricte statystyczne. Jez˙eli podzielimy obserwo-
wany Wszechs´wiat na pewna˛ liczbe˛ oddzielnych obszarów to statystyka zbudowana w ten
sposób niesie informacje˛ o własnos´ciach struktur materii na wybranych skalach odpowia-
daja˛cych rozmiarom elementarnych obszarów, na jaki podzielilis´my Wszechs´wiat. Oczy-
wis´cie im wie˛ksze skale tym gorsza˛ statystyke˛ uzyskujemy bowiem mamy do dyspozycji
mniej elementarnych obszarów. Wszelako na skalach, na których wyste˛puja˛ obserwowalne
wielkoskalowe struktury materii < 100h−1 Mpc, doste˛pna liczba niezalez˙nych obszarów jest
jednak wystarczaja˛ca by z powodzeniem moz˙na było stosowac´ metody statystyczne do opisu
tychz˙e struktur.
Do statystycznych miar najcze˛s´ciej uz˙ywanych do badania wielkoskalowych struktur
Wszechs´wiata nalez˙a˛ N−punktowe funkcje korelacyjne zdefiniowane tak, by opisywac´ wła-
snos´ci grupowania sie˛ (korelacje) przestrzennego rozkładu obiektów (punktów, galaktyk,
hal CM, et cetera), widmo mocy, które jest fourierowskim odpowiednikiem dwupunkto-
wej funkcji korelacyjnej i zarazem miara˛ mocy zaburzen´ ge˛stos´ci na róz˙nych skalach, funk-
cje prawdopodobien´stwa pustek, które mierza˛ prawdopodobien´stwo nieznalezienia z˙adnego
obiektu w danej obje˛tos´ci, funkcje prawdopodobien´stwa N obiektów (lub odpowiednio roz-
kładu δi kontrastu ge˛stos´ci) okres´laja˛ce szanse na znalezienie dokładnie N obiektów w roz-
waz˙anej obje˛tos´ci (lub, z˙e kontrast ge˛stos´ci w takiej obje˛tos´ci jest równy δi) oraz róz˙ne me-
tody analizy topologicznej, z˙eby wymienic´ tylko najpopularniejsze numeryczne obserwable.
Miary takie jak widmo mocy czy funkcja prawdopodobien´stwa rozkładu kontrastu ge˛sto-
s´ci moga˛ byc´ policzone dla cia˛głych pól ge˛stos´ci. W przypadku pól ge˛stos´ci modelowanych
przez dyskretny zbiór cza˛stek w symulacjach N-ciałowych aby znalez´c´ wspomniane obser-
wable trzeba zastosowac´ odpowiedni algorytm interpolacji pola ge˛stos´ci z rozkładu prób-
kuja˛cych go cza˛stek (patrz § 1.6.1). Funkcje korelacyjne oraz funkcje prawdopodobien´stwa
pustek i N-obiektów moz˙na znalez´c´ bezpos´rednio analizuja˛c dyskretny zbiór cza˛stek.
2.2.1 Metoda interpolacji ge˛stos´ci
Aby wyliczyc´ takie wielkos´ci jak trójwymiarowe widmo mocy fluktuacji ba˛dz´ funkcja
prawdopodobien´stwa rozkładu kontrastu ge˛stos´ci potrzeba znalez´c´ wartos´c´ kontrastu pola
ge˛stos´ci δ dla odpowiednio duz˙ej liczby punktów w domenie obliczeniowej. Widmo mocy
opisuja˛ce fluktuacje ge˛stos´ci pola masy w naszych symulacjach definiujemy w zwyczajowo
przyje˛ty sposób jako
P(k) = 〈|δk|2〉 ,




	2.1
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gdzie k = 2pi/λ to liczba falowa opisuja˛ca dany mod fourierowski odpowiadaja˛cy skali λ,
zas´ |δk|2 to odpowiednie amplitudy zaburzen´ o wektorach falowych k. Aby znalez´c´ wielko-
s´ci δk odpowiadaja˛ce dyskretnemu rozkładowi cza˛stek stosujemy metode˛ cza˛stek na siatce.
Za funkcje˛ kształtu przyjmujemy funkcje˛ TSC (patrz równanie




	1.105 ), bowiem zapewnia
ona najdokładniejsza˛ interpolacje˛ ge˛stos´ci. Uzyskane pole ge˛stos´ci obliczone dla wszystkich
oczek siatki ρ(xm) jest zamieniane na odpowiednie pole kontrastu ge˛stos´ci
δ(xm) = ρ(xm)
ρ
− 1 , ρ = mp
Vm
N
M
,




	2.2
gdzie ρ oznacza ge˛stos´c´ s´rednia˛, M to liczba oczek siatki, N to liczba cza˛stek uz˙ytych w
eksperymencie, mp to masa pojedynczej cza˛stki, zas´ Vm to obje˛tos´c´ pojedynczej komórki na-
łoz˙onej siatki. Tak uzyskane przestrzenne pole kontrastu ge˛stos´ci moz˙na za pomoca˛ metody
DSTF transformowac´ do odpowiadaja˛cego mu pola w przestrzeni Fouriera. Znaja˛c wartos´ci
δk dla wszystkich oczek siatki, odpowiednie widmo mocy wylicza sie˛ poprzez us´rednianie.
Tak obliczone widmo mocy jest miara˛ zaburzen´ o wielkos´ciach1
L
3√M
≤ l ≤ L ; lub odpowiadaja˛cych im modów: 2pi
L
≤ k ≤ 2pi3√Vm
.




	2.3
Z definicji funkcje prawdopodobien´stwa dystrybucji kontrastu ge˛stos´ci mierza˛ prawdo-
podobien´stwo wysta˛pienia obszaru o kontras´cie ge˛stos´ci dδ. Maja˛c rzeczywiste pole kontra-
stu ge˛stos´ci δ(xm) moz˙na wyliczyc´ te funkcje, korzystaja˛c z ich numerycznego przybliz˙enia
p(dδ) =
∑M
i [δD(δi = dδ)]
M
.




	2.4
2.2.2 Metoda „zliczen´ w komórkach”
By zmierzyc´ N-punktowe funkcje korelacyjne pola ge˛stos´ci CM próbkowanego w spo-
sób dyskretny przez zbiór N cza˛stek, potrzebowac´ be˛dziemy szybkiej i dokładnej metody.
Spos´ród wielu moz˙liwos´ci zdecydowalis´my sie˛ uz˙yc´ metody polegaja˛cej na obliczeniu mo-
mentów dystrybucji zliczen´ w komórkach (ZWK) [Peebles (1980); Gaztanaga (1994); Baugh
i in. (1995); Bernardeau i in. (2002)]. J-ty moment centralny zliczen´ dystrybucji ge˛stos´ci
próbkowany przez C sferycznych komórek, rzucanych w sposób losowy w domene˛ oblicze-
niowa˛, jest dany przez
m j(R) = 1C
C∑
i=1
(Ni − ˜N)J ,




	2.5
1Zakładamy tutaj, komórki siatki sa˛ szes´cianami.
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gdzie R oznacza promien´ komórki we współrze˛dnych współporuszaja˛cych sie˛, C to całko-
wita liczba rzuconych komórek, Ni to liczba cza˛stek zawartych w i-tej komórce zas´ przez ˜N
oznaczamy tutaj s´rednia˛ (oczekiwana˛) liczbe˛ zliczen´ cza˛stek dla komórki o promieniu R.
By oszacowac´ zredukowane momenty takiej dystrybucji, wygodnie jest wprowadzic´ funk-
cje˛ generuja˛ca˛ momenty M(t):
M(t) =
∞∑
J=0
mJ
J! = 〈e
tδ〉 .




	2.6
Teraz J-ty moment centralny jest wyraz˙ony przez
mJ =
[
dJ
dtJ M(t)
]
t=0
.




	2.7
Kolejne momenty zredukowane be˛da˛ opisane zatem przez
µJ =
[
dJ
dtJ ln M(t)
]
t=0
.




	2.8
Uz˙ywaja˛c powyz˙szej notacji, moz˙emy zapisac´ zredukowane momenty dystrybucji zliczen´ w
komórkach (do J = 9) jako (podajemy za praca˛ [Gaztanaga (1994)])
µ2 = m2,
µ3 = m3,
µ4 = m4 − 3m22,
µ5 = m5 − 10m3m2,
µ6 = m6 − 15m4m2 − 10m23 + 30m32,
µ7 = m7 − 21m5m2 − 35m4m3 + 210m3m22,
µ8 = m8 − 28m6m2 − 56m5m3 − 35m24
+ 420m4m22 + 560m23m2 − 630m42,
µ9 = m9 − 36m7m2 − 84m6m3 − 126m5m4 + 756m5m22
+ 2520m4m3m2 + 560m33 − 7560m23m32.




	2.9
Jez˙eli przyjmiemy teraz hipoteze˛ dobrej próbki2 (z ang. fair-sample hypothesis), to mo-
z˙emy wyrazic´ us´rednione po obje˛tos´ci J-punktowe funkcje korelacyjne przez
¯ξJ = V−JW
∫
S
dx1...dxJW(x1)...W(xJ)ξJ(x1, ..., xJ),




	2.10
2Zakładamy, z˙e statystyczne us´rednianie jest liczone po róz˙nych realizacjach zaburzen´ ge˛stos´ci i odpowiada
róz˙nym pozycjom w dobrej (odpowiedniej) próbce Wszechs´wiata.
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gdzie xi to współporuszaja˛cy wektor separacji, W(x) jest funkcja˛ okna o obje˛tos´ci VW =∫
S dxW(x), natomiast całka jest po całej przestrzeni S . Na mocy przyje˛tej hipotezy dobrej
próbki ¯ξJ nie zalez˙y od x, lecz jest funkcja˛ tylko wybranego okna, lub wyraz˙aja˛c sie˛ bar-
dziej s´cis´le jego obje˛tos´ci VW [Peebles (1980)]. Moz˙emy obliczyc´ us´rednione po obje˛tos´ci
funkcje korelacyjne, dziela˛c równania na momenty zredukowane




	2.9 przez ˜NJ . Zatem J-ta
us´redniona po obje˛tos´ci funkcja korelacyjna jest równa
¯ξJ = µ j ˜N−J .




	2.11
Z uwagi na dyskretna˛ nature˛ dystrybucji skon´czonej liczby cza˛stek równanie




	2.11 jest
dobrym estymatorem ¯ξJ na skalach, gdzie obowia˛zuje granica przybliz˙enia cia˛głego płynu
przez zbiór cza˛stek. Ten warunek jest spełniony dla ˜N  1. Totez˙ dla małych wartos´ci ˜N
lub odpowiednio dla skal porównywalnych ze s´rednia˛ odległos´cia˛ mie˛dzycza˛stkowa˛ symu-
lacji wartos´c´ µ j ˜N−J be˛dzie zdominowana przez wkład od szumu s´rutowego. Aby cze˛s´ciowo
uwzgle˛dnic´ ten efekt i odzyskac´ informacje˛ zawarta˛ w funkcjach korelacyjnych na małych
skalach posłuz˙ymy sie˛ metoda˛ opisana˛ przez Gaztañaga’e˛ (szczegóły w dodatku pracy [Gaz-
tanaga (1994)]), w której to funkcja generuja˛ca momenty dla modelu Poissona jest uz˙yta, by
wyliczyc´ wkład szumu s´rutowego. Funkcja ta jest postaci (rozdział 33 w [Peebles (1980)])
MPoisson(t) = M(et − 1) .




	2.12
Uz˙ywaja˛c równan´




	2.7 i




	2.8 analogicznie znajdujemy wzory na momenty zredukowane
dystrybucji ZWK z poprawka˛ na wkład szumu s´rutowego
k2 = µ2 − ˜N,
k3 = µ3 − 3k2 − ˜N,
k4 = µ4 − 7k2 − 6k3 − ˜N,
k5 = µ5 − 15k2 − 25k3 − 10k4 − ˜N,
k6 = µ6 − 31k2 − 90k3 − 65k4 − 15k5 − ˜N,
k7 = µ7 − 63k2 − 301k3 − 350k4 − 140k5 − 21k6 − ˜N,
k8 = µ8 − 127k2 − 966k3 − 1701k4 − 1050k5 − 266k6
− 28k7 − ˜N,
k9 = µ9 − 255k2 − 3025k3 − 7770k4 − 6951k5 − 2646k6
− 462k7 − 36k8 − ˜N.




	2.13
W kon´cu us´rednione po obje˛tos´ci J-punktowe funkcje korelacyjne z poprawkami na szum
s´rutowy moz˙emy zapisac´ jako
¯ξJ = kJ ˜N−J .




	2.14
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Uz˙yjemy opisanych powyz˙ej relacji by wyliczyc´ funkcje ¯ξJ do J = 9 opisuja˛ce rozkład
cza˛stek w naszych kosmologicznych symulacjach N-ciałowych.
2.2.3 Błe˛dy pomiaru metody ZWK
Postaramy sie˛ teraz oszacowac´ bła˛d wyznaczenia zwia˛zany z estymacja˛ N-punktowych
funkcji korelacyjnych metoda˛ zliczen´ w komórkach. Ze wzgle˛du na bardzo wysokie koszty
obliczeniowe zdecydowalis´my sie˛ stosowac´ całkowita˛ liczbe˛ komórek uz˙ytych do estymacji
mJ , która zmienia sie˛ w sposób dynamiczny wraz ze skala˛ na jakiej próbkujemy momenty.
Ustalamy to skalowanie sie˛ liczby komórek na zgodne z
C(R) ∝
(L
R
)3
,




	2.15
gdzie C(R) jest liczba˛ komórek uz˙ytych w estymacji momentów na współporuszaja˛cej sie˛
odległos´ci R, zas´ L jest współporuszaja˛ca˛ sie˛ długos´cia˛ pudła symulacyjnego. Dla najmniej-
szych badanych skal uz˙ylis´my C = 106 liczby komórek rozrzuconych losowo w domenie
obliczeniowej. Natomiast dla najwie˛kszych badanych skal liczba uz˙ytych komórek była nie
mniejsza niz˙ C = 105. Pomie˛dzy tymi dwiema odległos´ciami liczba komórek C była obli-
czona odpowiednio do równania




	2.15 . Ograniczenie liczby komórek uz˙ytych w procedu-
rze estymacji momentów odbywa sie˛ kosztem rosna˛cych błe˛dów estymacji a zyskiem czasu
potrzebnego do dokonania obliczen´. Poniewaz˙ bła˛d pomiaru (estymacji) momentów zredu-
kowanych zwia˛zany z uz˙yciem skon´czonej liczby komórek skaluje sie˛ jak C−1 [Szapudi i
Colombi (1996)], to wprowadzone przez nas ograniczenie na całkowita˛ liczbe˛ próbkuja˛cych
komórek C niechybnie zwie˛kszy błe˛dy immanentnie zwia˛zane z numerycznym pomiarem
kJ . Z uwagi na powyz˙sze spostrzez˙enie w niniejszej rozprawie posłuz˙ymy sie˛ odchyleniem
standardowym jako uniwersalna˛ miara˛ zmiennos´ci i błe˛dów momentów centralnych, wyzna-
czonym poprzez us´rednianie po zespołach symulacji. Posłuz˙ymy sie˛ odchyleniem standar-
dowym wartos´ci s´redniej J-tej funkcji korelacyjnej 〈 ¯ξJ〉, zdefiniowanym jako
σ =
√
Var[¯ξJ] =
√∑I
i=1(¯ξiJ− < ¯ξJ >)2
I
,




	2.16
gdzie I to liczba realizacji w zespole symulacji uz˙yta do wyznaczenia ¯ξJ. Odchylenie stan-
dardowe s´redniej z zespołu uzyskanej poprzez us´rednianie wartos´ci pomie˛dzy symulacjami
jest ostroz˙nym oszacowaniem błe˛dów. Jest tak dlatego, z˙e wariancja z próby jest wie˛ksza dla
róz˙nych realizacji wewna˛trz ansamblów symulacji od błe˛dów pomiarowych zwia˛zanych ze
skon´czona˛ liczba˛ próbkuja˛cych komórek [Baugh i in. (1995)].
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2.2.4 Symulacje numeryczne
Tablica 2.1: Parametry symulacyjne i kosmologiczne wyste˛puja˛ce w zespołach symulacji.
Nr oznacza liczbe˛ losowych realizacji tego samego pocza˛tkowego widma mocy P(k), β i
rs [h−1 Mpc] to uz˙yte w zespole symulacji parametry modelu ReBEL, L oznacza długos´c´
pudła obliczeniowego (w h−1 Mpc), zwp to poczerwienienie warunków pocza˛tkowych sy-
mulacji, Ωm i ΩΛ okres´laja˛ bezwymiarowe parametry ge˛stos´ci odpowiednio materii i stałej
kosmologicznej dla chwili obecnej z = 0, σ8 to amplituda fluktuacji ge˛stos´ci w sferze o
promieniu 8h−1 Mpc, h oznacza obecna˛ wartos´c´ bezwymiarowego parametru Hubble’a, mp
to masa cza˛stki podzielona przez 1010h−1M, ε to uzyskana rozdzielczos´c´ sił (w h−1 kpc)
i w kon´cu przez l oznaczylis´my tutaj s´rednia˛ odległos´c´ mie˛dzycza˛stkowa˛ danego zespołu
symulacji (w h−1 Mpc), zas´ Ncz to liczba cza˛stek uz˙ytych w eksperymencie.
zespół Nr β rs L zwp Ωm ΩΛ σ8 h mp ε l Ncz
1024SCDM 10 0 0 1024 35 1,0 0,0 1,0 0,5 1776 924 4 2563
180LCDM 8 0 0 180 40 0,3 0,7 0,8 0,7 2,89 168 0,7 2563
180B-05RS1 8 -0,5 1 180 40 0,3 0,7 0,8 0,7 2,89 168 0,7 2563
180B02RS1 8 0,2 1 180 40 0,3 0,7 0,8 0,7 2,89 168 0,7 2563
180B1RS1 8 1 1 180 40 0,3 0,7 0,8 0,7 2,89 168 0,7 2563
360LCDM 5 0 0 360 30 0,3 0,7 0,8 0,7 23,2 168 1,4 2563
360B1RS1 5 1 1 360 30 0,3 0,7 0,8 0,7 23,2 168 1,4 2563
512LCDM 5 0 0 512 30 0,3 0,7 0,8 0,7 66,6 280 2 2563
512B02RS1 5 0,2 1 512 30 0,3 0,7 0,8 0,7 66,6 280 2 2563
512B1RS1 5 1 1 512 30 0,3 0,7 0,8 0,7 66,6 280 2 2563
TEST1Z60 10 0 0 90 60 0,3 0,7 0,8 0,7 23,2 700 1,4 643
TEST1Z30 10 0 0 90 30 0,3 0,7 0,8 0,7 23,2 700 1,4 643
TEST2Z60 10 1 1 90 60 0,3 0,7 0,8 0,7 23,2 700 1,4 643
TEST2Z30 10 1 1 90 30 0,3 0,7 0,8 0,7 23,2 700 1,4 643
180LCDM+B 2 0 0 180 60 normalizacja WMAP07a b 180 0,7 2 × 2563
180B1RS05+B 2 1,0 0,5 180 60 jw jw 180 0,7 2 × 2563
180B05RS1+B 2 0,5 1,0 180 60 jw jw 180 0,7 2 × 2563
180B1RS1+B 2 1,0 1,0 180 60 jw jw 180 0,7 2 × 2563
ajak w pierwszej kolumnie tablicy 1.1 w rozdziale 1
bmasa cza˛stki CM wynosi mcm = 2,09 × 1010h−1M, zas´ masa cza˛stki gazu barionowego mb = 0,43 ×
1010h−1M
W tym paragrafie opiszemy zespoły komputerowych symulacji kosmologicznych, któ-
rych wyniki uz˙yjemy do analizy pola ge˛stos´ci ciemnej materii w modelu ReBEL. Wa-
runki pocza˛tkowe dla kaz˙dej symulacji zostały przygotowane według procedury opisanej
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w § 1.6.4. Kaz˙da symulacja zawiera cza˛stki próbkuja˛ce tylko pole ge˛stos´ci CM. Zespoły
symulacji zostały odpowiednio oznaczone etykietami, liczby na pocza˛tku kaz˙dej etykiety
oznaczaja˛ wielkos´c´ uz˙ytego pudła symulacyjnego wyraz˙ona˛ we współrze˛dnych współpo-
ruszaja˛cych, naste˛pnie litery i cyfry oznaczaja˛ odpowiedni model kosmologiczny. LCDM
oznacza standardowy model kosmologiczny ze stała˛ kosmologiczna˛, SCDM oznacza model
wszechs´wiata Einsteina-de Sittera, litera B i naste˛puja˛ca po niej liczba oznacza wartos´c´ para-
metru β danego modelu ReBEL, zas´ liczba po literach RS oznacza współporuszaja˛ca˛ długos´c´
ekranowania. Zatem zespół symulacji oznaczony przez na przykład 360B1RS1 oznacza sy-
mulacje wykonane w ramach modelu ReBEL z parametrami β = 1, rs = 1h−1 Mpc w pudle
symulacyjnym o długos´ci boku 360h−1 Mpc. Zespoły symulacji oznaczone jako TEST1 i
TEST2 zawieraja˛ mniejsza˛ liczbe˛ cza˛stek i zostana˛ uz˙yte do badania efektów przejs´ciowych
(z ang. transients) zwia˛zanych ze stosowaniem przybliz˙enia Zeldowicza podczas tworzenia
warunków pocza˛tkowych. Ewolucja czasowa pola ge˛stos´ci została zapisana w serii plików
zawieraja˛cych rozkład cza˛stek symulacji dla danej chwili czasu. Pliki z symulacjami zawie-
raja˛cymi 2563 cza˛stek zostały zapisane dla poczerwienien´ 5; 2; 1; 0,5; 0. Zapisane pola ge˛-
stos´ci dla róz˙nych redshiftów i stworzone z nich katalogi posłuz˙a˛ nam do zbadania dynamiki
zmian w strukturach CM wprowadzanych przez model ReBEL. W tablicy 2.1 zebralis´my
wszystkie istotne parametry opisuja˛ce model kosmologiczny i numeryczne własnos´ci ze-
społów symulacji, których wyniki opiszemy w tym rozdziale. We wszystkich symulacjach
poza seriami 1024SCDM kosmologicznym modelem tła był kanoniczny model ΛCDM z
podstawowymi parametrami równymi: Ωm = 0,3; ΩΛ = 0,7; σ8 = 0,8 i h = 0,7, odpowiada-
ja˛ce tym parametrom widmo mocy zostało uz˙yte do wyznaczenia pocza˛tkowych pre˛dkos´ci i
połoz˙en´ cza˛stek.
Zespół symulacji oznaczony jako 1024SCDM opisuje rozwój wielkoskalowych struktur
w modelu Standardowej Zimnej Ciemnej Materii (z ang. the Standard Cold Dark Matter
- SCDM) w którym Ωm = 1 (wszechs´wiat Einsteina-de Sittera). Obecnie model SCDM
jest silnie wykluczany (wzgle˛dem LCDM) przez dane ze wszystkich nowych obserwacji
astronomicznych [Nesseris i Perivolaropoulos (2004); Governato i in. (1999); White i in.
(1993); Bertschinger i Juszkiewicz (1988); Feldman i in. (2003); Juszkiewicz i in. (2000);
Riess i in. (1998); Perlmutter i in. (1999)]. Symulacjami 1024SCDM posłuz˙ymy sie˛ tylko
do przetestowania poprawnos´ci i dokładnos´ci naszych metod numerycznych uz˙ytych do es-
tymacji dystrybucji ZWK. Model SCDM jest bardzo dogodny do tego włas´nie celu z uwagi
na to, iz˙ został on szczegółowo przebadany pod tym ka˛tem [Szapudi i in. (1999); Baugh i in.
(1995); Peebles (1980); White i Frenk (1991); Gaztanaga i Frieman (1994)].
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W tablicy 2.1 pojawia sie˛ zespół symulacji oznaczony jako 180B-05RS1. W tym zespole
model ReBEL wyste˛puje z parametrem β = −0,5. Ujemna wartos´c´ parametru β oznacza
efektywne osłabienie oddziaływan´ na skalach r <∼ rs. Takie zachowanie nie ma motywacji
zarówno fizycznej jak i obserwacyjnej. Symulacje te zostana˛ wykorzystane tylko do celów
porównawczych i testowych.
W naszych symulacjach przeprowadzonych w pudle o boku 180h−1 Mpc cza˛stka CM nie-
sie mase˛ 2,89×1010h−1M, zatem halo CM o masie typowej galaktyki (∼ 1012h−1M) be˛dzie
sie˛ składac´ z około stu cza˛stek. Jest to liczba zbyt mała, by poprawnie, za wyja˛tkiem masy
i promienia, opisac´ fizyczne własnos´ci hala CM. Jest ona jednak wystarczaja˛ca by z roz-
sa˛dna˛ dokładnos´cia˛ s´ledzic´ nieliniowa˛ ewolucje˛ pola ge˛stos´ci CM az˙ do galaktycznych skal
odległos´ci. Zatem jako głównych narze˛dzi do badania własnos´ci pól CM w modelu ReBEL
uz˙yjemy symulacji 180LCDM, 180B-05RS1, 180B02RS1, 180B1RS1. Etykiety, na których
kon´cu widnieje „+B“ oznaczaja˛ symulacje, w których poza ciemna˛ materia˛ uwzgle˛dniono
równiez˙ gaz barionowy. Symulacje te dokładniej opiszemy w podrozdziale §2.4. Pozostałe
symulacje opisane w tablicy 2.1 posłuz˙a˛ nam do dodatkowej analizy.
2.2.5 Testy metod estymacji
W celu przetestowania zaimplementowanych przez nas metod posłuz˙ymy sie˛ widmem
mocy oraz dwoma pierwszymi momentami rozkładu ge˛stos´ci, czyli wariancja˛ (dwupunk-
towa˛ funkcja˛ korelacyjna˛) oraz trójpunktowa˛ funkcja˛ korelacyjna˛. Od tej pory az˙ do kon´ca
tego rozdziału przyjmujemy, z˙e (o ile nie jest to wyraz´nie zaznaczone w teks´cie lub rysunku)
prezentowane wykresy i wyniki dotycza˛ ostatniego kroku symulacji N-ciałowych odpowia-
daja˛cemu chwili obecnej z = 0 (a = 1).
Test P(k)
Nasza implementacja metody interpolacji ge˛stos´ci na siatce be˛dzie poprawna, jez˙eli
zmierzone przez nas widmo mocy fluktuacji CM w symulacji 180LCDM be˛dzie miało po-
prawny kształt i amplitude˛ zgodne z teoretycznym widmem mocy. Obliczylis´my widmo
mocy we wszystkich symulacjach zespołów 180LCDM, 360LCDM i 512LCDM. Us´red-
niony wynik razem ze słupkami błe˛dów odpowiadaja˛cymi rozrzutowi 1σ prezentujemy na
rysunku 2.1 jako krzywe o kolorach odpowiednio czerwonym, niebieskim i zielonym. Na
tym samym rysunku naniesiono równiez˙ teoretyczne widmo mocyΛCDM obliczone dla pa-
rametrów kosmologicznych uz˙ytych w tych symulacjach wraz z nieliniowymi poprawkami.
Widmo teoretyczne obliczylis´my korzystaja˛c z formuły podanej przez [Smith i in. (2003)].
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Rysunek 2.1: Porównanie teoretycznego (kolor czarny) i zmierzonych (kolor czerwony, nie-
bieski i zielony) widm mocy fluktuacji zaburzen´ ge˛stos´ci CM dla symulacji 180LCDM,
360LCDM i 512LCDM. Pionowe linie przerywane oznaczaja˛ graniczne liczby falowe Ny-
quista.
Odpowiada mu krzywa o czarnym kolorze. Jak widzimy, zmierzone numerycznie widmo
mocy doskonale zgadza sie˛ z przewidywanym w znakomitym zakresie liczb falowych k.
Odbieganie krzywych obserwujemy dopiero dla duz˙ych wartos´ci k > kNyq. Na skalach bli-
skich cze˛stos´ci Nyquista i wie˛kszych (kNyq = 4,46; 2,23; 1,57 odpowiednio dla zespołów
180LCDM, 360LCDM i 512LCDM) mamy do czynienia z silnie nieliniowymi zaburzeniami
i na wynik zaczynaja˛ wpływac´ efekty zwia˛zanie z dyskretnym próbkowaniem cia˛głego pola
ge˛stos´ci. Niemniej zgodnos´c´ zmierzonego P(k) z widmem teoretycznym jest bardzo dobra,
zwłaszcza jez˙eli uwzgle˛dnimy, z˙e poprawnos´c´ formuły Smitha i jego współpracowników nie
została dobrze zbadana dla wysoce nieliniowych skal. Co wie˛cej, amplitudy widma mocy
zaburzen´ ge˛stos´ci w symulacjach o róz˙nych rozmiarach pudła sa˛ ze soba˛ zgodne dla liczb
falowych reprezentuja˛cych mody poprawnie opisane przez rozkład cza˛stek. Przedstawiony
test pozwala nam uznac´ nasza˛ implementacje˛ interpolacji pola ge˛stos´ci za w pełni poprawna˛.
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Test wariancji
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Rysunek 2.2: Porównanie estymatorów wariancji σ2 w zespole symulacji 1024SCDM wyli-
czonych za pomoca˛ metody ZWK (wypełnione kwadraty, koła i trójka˛ty) oraz poprzez scał-
kowanie widma mocy (linie cia˛gła, kreskowana i kropkowana). Pokazane zostały wykresy
dla trzech róz˙nych poczerwienien´.
Drugi moment rozkładu ge˛stos´ci jest powszechnie uz˙ywany jako miara s´redniej kwadra-
towej fluktuacji pola ge˛stos´ci materii na danej skali:
σ2(RW) = ¯ξ2(RW),




	2.17
gdzie RW jest współporuszaja˛cym sie˛ promieniem funkcji okna. Jako innego estymatora wa-
riancji moz˙emy uz˙yc´ równania, które wyraz˙a σ2 poprzez widmo mocy fluktuacji ge˛stos´ci
P(k) [Peebles (1980)]
¯ξ2(RW) = σ2(RW) = 12pi2
∫ ∞
0
dk k2P(k)W2(kRW),




	2.18
gdzie k jest liczba˛ falowa˛ we współrze˛dnych współporuszaja˛cych sie˛. Na funkcje˛ okna wy-
bieramy funkcje˛ filtra sferycznego (z ang. spherical top-hat), która wydaje sie˛ tutaj ade-
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kwatna z uwagi na fakt, iz˙ do próbkowania momentów centralnych uz˙ywamy równiez˙ sfe-
rycznych komórek. Transformata Fouriera filtra sferycznego zdefiniowanego jak w równaniu




	B.2 ma postac´
W(kRW) = 3sin(kRW) − kRW cos(kRW)(kRW)3 .




	2.19
Jak juz˙ wspomnielis´my, z uwagi na dyskretna˛ nature˛ zbioru cza˛stek oraz skon´czone roz-
miary pudła symulacyjnego dany rozkład cza˛stek nie opisuje zaburzen´ ge˛stos´ci na skalach
mniejszych od s´redniej odległos´ci mie˛dzycza˛stkowej l oraz na skalach wie˛kszych niz˙ roz-
miar pudła L. Zatem konieczne jest wprowadzenie odpowiednich granic w całce




	2.18 by
poprawnie wyliczyc´ wariancje˛ pola ge˛stos´ci w domenie obliczeniowej. Dolna i górna gra-
nica be˛da˛ odpowiednio
kL =
2pi
L
, kNyq = kL
N1/3
2
,




	2.20
tutaj L to współporuszaja˛ca sie˛ długos´c´ pudła symulacji, N to całkowita liczba cza˛stek uz˙y-
tych w eksperymencie, zas´ kNyq oznacza liczbe˛ falowa˛ Nyquista.
Zmierzylis´my nieliniowe3 widma mocy dla wszystkich symulacji opisanych w tablicy
2.1, jednak do testu równania




	2.18 uz˙yjemy danych z zespołów symulacji 1024SCDM,
180LCDM, 180B-05RS1, 180B02RS1, 180B1RS1. Na rysunku 2.2 ilustrujemy porównanie
wariancji σ2(R) wyznaczonych za pomoca˛ równan´




	2.14 i




	2.18 dla trzech róz˙nych mo-
mentów ewolucji z = 0; 0,5; 1 pola ge˛stos´ci w symulacjach 1024SCDM. Dla tego zespołu
kNyq  0,785, co odpowiada skali R ∼ 8h−1 Mpc. Totez˙ obszary na rys. 2.2 znajduja˛ce sie˛ na
osi odcie˛tych pomie˛dzy 1h−1 Mpc < R < 8h−1 Mpc sa˛ mocno naraz˙one na zakłócenia pocho-
dza˛ce od szumu s´rutowego. Pomimo tego zgodnos´c´ obu róz˙nych estymatorów wariancji jest
bardzo dobra az˙ do odległos´ci rze˛du 3h−1 Mpc, która z kolei odpowiada s´redniej odległos´ci
mie˛dzycza˛stkowej w zespole 1024SCDM.
Zmienione prawo oddziaływania w modelu ReBEL wprowadza zmiany w dynamice pola
ge˛stos´ci CM. By miec´ pewnos´c´, z˙e wybrana przez nas metoda estymacji momentów nie jest
w z˙aden sposób obcia˛z˙ona wzgle˛dem efektów wprowadzanych przez model ReBEL, mu-
simy sprawdzic´, czy efekty te sa˛ w jednakowy sposób odzwierciedlane przez dwa róz˙ne
estymatory wariancji. Do celów tego porównania sporza˛dzilis´my rysunek 2.3. Na górnym
wykresie tego rysunku prezentujemy dyskutowane tutaj estymatory wariancji ¯ξ2(R). Krzywe
odpowiadaja˛ wartos´ciom wariancji obliczonym z równania




	2.18 , zas´ punkty oznaczaja˛
wartos´ci wariancji wynikaja˛ce z równania




	2.14 . Do celów łatwiejszego porównania na
3Poprzez nieliniowe mamy na mys´li widma mocy wyliczone bezpos´rednio z rozkładu cza˛stek CM w prze-
ciwien´stwie do liniowych widm mocy uzyskiwanych przy pomocy analitycznych funkcji transferu.
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Rysunek 2.3: Górny wykres. Porównanie róz˙nych estymatorów wariancji dla ansambli w
pudele 180h−1 Mpc. Linie cia˛głe, kreskowane, kreskowano-kropkowane i kropkowane od-
powiadaja˛ wariancji wyliczonej z równania




	2.18 dla symulacji 180LCDM, 180B-05RS1,
180B02RS1 i odpowiednio 180B1RS1. Symbole wypełnionych kwadratów, kół, trójka˛tów
i rombów oznaczaja˛ wariancje˛ obliczona˛ metoda˛ zliczen´ w komórkach. Dla przejrzystos´ci
słupki błe˛dów zostały naniesione tylko dla przypadku 180LCDM, odpowiadaja˛ one jednemu
odchyleniu standardowemu od s´redniej po zespole. Dolny wykres. Stosunki wariancji wyli-
czonych z widm mocy do wariancji wyznaczonych za pomoca˛ ZWK pokazane dla danych z
górnego wykresu.
rysunku umies´cilis´my równiez˙ dolny wykres, gdzie nanies´lis´my bezpos´redni stosunek war-
tos´ci dwóch róz˙nych estymatorów dla tego samego zespołu symulacji. Odnotowujemy, z˙e
dla małych skal (az˙ do najmniejszej zmierzonej skali 1h−1 Mpc) wartos´ci wariancji zmie-
rzone róz˙nymi metodami zgadzaja˛ sie˛ ze soba˛ dla kaz˙dego zespołu symulacji. Obecnos´c´
„pia˛tej“ siły w dynamice CM wpływa tak samo na wartos´ci wariancji pola zaburzen´ ge˛sto-
s´ci uzyskane dwiema róz˙nymi metodami. Odnotowac´ musimy jednak takz˙e to, z˙e wartos´ci
zmierzonej wariancji przestaja˛ sie˛ zgadzac´ ze soba˛ pocza˛wszy od skal ∼ 20h−1 Mpc (to jest
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około 1/10 długos´ci uz˙ytego pudła). Wariancja policzona przez całkowanie widma mocy
okazuje sie˛ mniejsza niz˙ ta zmierzona bezpos´rednio metoda˛ ZWK. Jednak ponownie, kształt
i pocza˛tek niezgodnos´ci jest uniwersalnie zachowany dla wszystkich zespołów symulacji.
Niedoszacowanie wariancji z równania




	2.18 wynika z maleja˛cej liczby elementów pola
obje˛tos´ci odpowiadaja˛ce modom Fouriera na tych skalach. W metodzie ZWK na skalach
R ∼ 20h−1 Mpc liczba komórek uz˙ytych do estymacji wynosi 105, podczas gdy w metodzie
interpolacji ge˛stos´ci liczba elementów pola obje˛tos´ci jest rze˛du 103. Na tych skalach w polu
ge˛stos´ci CM dominuja˛cymi obje˛tos´ciowo obiektami sa˛ pustki kosmiczne, a zatem obszary
o kontras´cie ge˛stos´ci δ < 0. Stosunkowa mała liczba elementarnych obszarów pojawiaja˛ca
sie˛ w metodzie interpolacji na skalach R > 20h−1 Mpc powoduje, z˙e w mierzonym sygnale
obszary pustek zaczynaja˛ szybciej dominowac´ niz˙ w metodzie ZWK. Niemniej ostateczna
konkluzja naszych rozwaz˙an´ dotycza˛cych estymatorów wariancji jest taka, z˙e nasza imple-
mentacja metody ZWK osia˛ga tak samo dobra˛ czułos´c´ zarówno w pomiarach symulacji
SMK jak i w symulacjach oddziałuja˛cej skalarnie CM.
Test S 3
Jest powszechnie wiadomym, z˙e dwupunktowa statystyka nie s´ledzi dobrze subtelnych
zmian w polu ge˛stos´ci. Totez˙, by dokładniej sprawdzic´ czy zmodyfikowana fizyka naszego
modelu nie wpływa na dokładnos´c´ estymacji momentów metoda˛ ZWK musimy posiłko-
wac´ sie˛ analiza˛ funkcji korelacyjnych wyz˙szych rze˛dów. Na obiekt naszej dalszej analizy
wybieramy zredukowany trzeci moment rozkładu ge˛stos´ci, czyli skos´nos´c´. Skorzystamy w
przyje˛tej powszechnie w kosmologii definicji skos´nos´ci S 3 w postaci:
S 3 =
¯ξ3
¯ξ2
2 = σ
−4
¯ξ3




	2.21
Skos´nos´c´ pola ge˛stos´ci pojawiaja˛ca sie˛ na skutek standardowej ewolucji grawitacyjnej
została dobrze zbadana metodami rachunku zaburzen´ (RZ) w granicy słabo-nieliniowej [Pe-
ebles (1980); Juszkiewicz i in. (1993a); Bernardeau (1994)]. Moz˙emy posłuz˙yc´ sie˛ tymi
badaniami by w pierwszym przybliz˙eniu sprawdzic´ dokładnos´c´ naszej estymacji trzypunk-
towej funkcji korelacyjnej. Juszkiewicz i inni w pracy [Juszkiewicz i in. (1993a)] pokazali,
z˙e S 3 pola ge˛stos´ci wygładzonego funkcja˛ filtra sferycznego przyjmuje wartos´c´
S 3 =
34
7
+ γ1,




	2.22
gdzie 34/7 jest dobrze znanym wynikiem dla pola niewygładzonego [Peebles (1980)], zas´
γ1 to logarytmiczny wykładnik nachylenia krzywej wariancji (widma mocy), zdefiniowane
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Rysunek 2.4: Skos´nos´c´ S 3 zmierzona w zespole 1024SCDM. Czarna cia˛gła krzywa od-
powiada amplitudzie S 3 zmierzonej bezpos´rednio przy pomocy ZWK i równania




	2.21 .
Czerwona kreskowana linia odpowiada wartos´ci skos´nos´ci obliczonej w ramach rachunku
zaburzen´ (równanie




	2.22 ). Słupki błe˛dów odpowiadaja˛ maksymalnemu odchyleniu stan-
dardowemu s´redniej z zespołu.
jako
γ1 = −(n + 3) = d logσ
2(R)
d log R .




	2.23
Tutaj n to nachylenie widma mocy dla skal R.
Na rysunku 2.4 umies´cilis´my wartos´ci S 3 obliczone dla zespołu 1024SCDM dwiema
róz˙nymi metodami. Czarna cia˛gła linia odpowiada skos´nos´ci zmierzonej bezpos´rednio z
równania




	2.21 metoda˛ ZWK, czerwona kreskowana linia odpowiada wartos´ciom S 3 prze-
widzianym na podstawie RZ i równania




	2.22 . Do znalezienia wartos´ci γ1 uz˙ylis´my wcze-
s´niej wyliczonych wartos´ci nieliniowego P(k) wycałkowanego z odpowiednia˛ funkcja˛ okna.
Odpowiednie wyprowadzenie wzorów na γ1 przedstawiamy w dodatku B (równanie




	B.24 ).
Słupki błe˛dów naniesione na wykres odpowiadaja˛ jednemu maksymalnemu odchyleniu stan-
dardowemu od s´redniej po zespole symulacji 1024SCDM. Analiza wykresów widocznych
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na rysunku 2.4 upewnia nas, z˙e dwa porównane estymatory skos´nos´ci zgadzaja˛ sie˛ ze soba˛
bardzo dobrze dla słabo nieliniowych i liniowych skal 8h−1 Mpc < R < 100h−1 Mpc. Na
skalach R < 8h−1 Mpc efekty nieliniowe staja˛ sie˛ znacza˛ce i skos´nos´c´ przewidziana przez
RZ jest niedoszacowana. Niemniej nawet na tych skalach zgodnos´c´ obu krzywych jest za-
dowalaja˛ca w zakresie 1σ. Wyniki przedstawione tutaj przez nas potwierdzaja˛ wyniki badan´
wielu innych autorów [Juszkiewicz i in. (1993a); Baugh i in. (1995); Szapudi i in. (1999)].
Test rozmiarów pudła
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Rysunek 2.5: Porównanie skos´nos´ci pola ge˛stos´ci zmierzonej w zespołach symulacji o
róz˙nych rozmiarach pudła. Na górnym wykresie umieszczone zostały wyniki dla modelu
ΛCDM. Na dolnym wykresie narysowalis´my wyniki pomiarów w zespołach symulacji z
oddziaływaniem skalarnym opisanym przez parametry β = 1, rs = 1h−1 Mpc. Pionowe linie
odpowiadaja˛ wartos´ciom 2pi/kNyq ∼ 2l odpowiednio dla kaz˙dej uz˙ytej długos´ci pudła. Słupki
błe˛dów pokazuja˛ błe˛dy 1σ policzone dla zespołów 180LCDM i 180B1RS1.
Wpływ uz˙ycia w symulacjach pudła o skon´czonych rozmiarach na statystyke˛ pola ge˛-
stos´ci wielkoskalowych struktur został dobrze poznany [Colombi i in. (1994); Bagla i Ray
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(2005)]. Jednak dla wie˛kszos´ci przedstawionych w tym rozdziale wyników naukowych te
efekty maja˛ minimalne znaczenie. Jest tak dlatego, z˙e skupimy sie˛ tutaj na bezpos´rednim
porównaniu pomie˛dzy obserwablami policzonymi dla kanonicznego modelu ΛCDM a tymi
zmierzonymi w badanych modelach ReBEL. Tak długo, jak jakiekolwiek niefizyczne efekty
pojawiaja˛ce sie˛ na skutek numerycznych artefaktów be˛da˛ w taki sam sposób wpływac´ na
mierzone wielkos´ci w obu modelach, tak długo nasza analiza be˛dzie poprawna. Musimy jed-
nakz˙e pamie˛tac´, z˙e zajmujemy sie˛ tutaj modyfikacjami modelu ΛCDM zawieraja˛cymi zmo-
dyfikowana˛ fizyke˛ ciemnej materii, która wprowadza nowa˛ fundamentalna˛ fizyczna˛ skale˛ -
długos´c´ ekranowania rs. Relacja pomie˛dzy długos´cia˛ pudła symulacji L a długos´cia˛ ekra-
nowania badanego modelu rs jest nowym czynnikiem. Wpływ tego czynnika na dokładnos´c´
numeryczna˛ odwzorowywania zmodyfikowanej dynamiki pola ge˛stos´ci CM oraz na dokład-
nos´c´ naszej metody estymacji momentów nie jest do kon´ca jasny. By sprawdzic´ czy ten
nowy czynnik ma jakikolwiek mierzalny wpływ na dystrybucje˛ zliczen´ w komórkach, po-
równamy konwergencje˛ wartos´ci S 3 zmierzonych w symulacjach z róz˙nymi wielkos´ciami
pudła. Porównanie tych pomiarów umies´cilis´my na rysunku 2.5, gdzie rysujemy wartos´ci
skos´nos´ci (górny wykres) zmierzone w ansamblach 180LCDM (linia cia˛gła), 360LCDM (li-
nia kreskowana) i 512LCDM (linia kropkowana) oraz S 3 policzone dla zespołów symulacji
(dolny wykres) odpowiednio 180B1RS1, 360B1RS1 i 512B1RS1. Pionowe linie oznaczaja˛
skale odpowiadaja˛ce granicznej cze˛stos´ci Nyquista 2pi/kNyq dla kolejnych długos´ci pudeł.
Odnotowujemy bardzo dobra˛ zbiez˙nos´c´ wartos´ci skos´nos´ci zmierzonych w zespołach o róz˙-
nych długos´ciach pudła zarówno dla modelu ΛCDM jak i dla modelu ReBEL z najsilniej-
szym oddziaływaniem skalarnym (β = 1, rs = 1h−1 Mpc). Zgodnos´c´ pomierzonych war-
tos´ci rozcia˛ga sie˛ od najwie˛kszych zmierzonych skal ∼ 30h−1 Mpc < R < 80h−1 Mpc do
najmniejszych zbadanych tutaj odległos´ci 1h−1 Mpc < R < 8h−1 Mpc. Co nieco zadziwia-
ja˛ce, obserwujemy wcia˛z˙ dobra˛ zgodnos´c´ zmierzonych skos´nos´ci nawet w obszarach, gdzie
efekty dwuciałowego rozpraszania staja˛ sie˛ silne (poniz˙ej skali Nyquista dla danej symula-
cji). Moz˙emy skonstatowac´, z˙e zgodnos´c´ mierzonych wartos´ci S 3 jest zadowalaja˛co dobra
w obu sprawdzonych modelach (LCDM i B1RS1), co implikuje, z˙e zmieniaja˛ca sie˛ wartos´c´
stosunku rs/L ma zaniedbywalny, o ile jakikolwiek, wpływ na pomiary.
Test warunków pocza˛tkowych
Jak wspomnielis´my w § 1.6.4 do wytworzenia warunków pocza˛tkowych dla naszych sy-
mulacji posilamy sie˛ metoda˛ aproksymacji Zeldowicza (AZ). Jest faktem dobrze znanym,
z˙e AZ wprowadza sztuczna˛ (niefizyczna˛) skos´nos´c´ oraz amplitudy hierarchiczne wyz˙szych
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Rysunek 2.6: Test efektów przejs´ciowych pojawiaja˛cych sie˛ w warunkach pocza˛tkowych ze-
społów symulacji 90h−1 Mpc. Stosunek skos´nos´ci zmierzonej w zespole symulacji wystar-
towanych od poczerwienienia 60 do skos´nos´ci zmierzonej w ansamblach rozpoczynaja˛cych
sie˛ od z = 30 jest wykres´lony dla zespołów modeli ΛCDM TEST1Z60 i TEST1Z30 (linia
kreskowana) i symulacji modelów ReBEL TEST2Z60 i TEST2Z30 (linia kropkowana). Pio-
nowa czarna kreskowana linia okres´la skale˛ Nyquista 2pi/kNyq = 2,8h−1 Mpc. Słupki błe˛dów
ilustruja˛ wartos´c´ 1σ od s´redniej z zespołu TEST1Z30 (błe˛dy w pozostałych zespołach sa˛
tego samego rze˛du).
rze˛dów do pola ge˛stos´ci warunków pocza˛tkowych [Crocce i in. (2006); Tatekawa i Mizuno
(2007)]. Konieczne jest zapewnienie wystarczaja˛co długiego czasu symulacji (liczby kroków
czasowych) aby prawdziwa fizyczna dynamika cza˛stek zdominowała ewolucje˛ pola ge˛sto-
s´ci na wszystkich skalach i zredukowała numerycznie wprowadzone niefizyczne artefakty.
Parametr poczerwienienia warunków pocza˛tkowych jest bardzo istotnym czynnikiem, który
trzeba uwzgle˛dnic´ przy projektowaniu wiarygodnych kosmologicznych eksperymentów nu-
merycznych. Jednakz˙e, tak jak wspomnielis´my we wczes´niejszym paragrafie, skupiamy sie˛
tutaj na bezpos´rednim porównaniu pól ge˛stos´ci i ich kumulantów w róz˙nych modelach. Dla-
tego bezwzgle˛dna wielkos´c´ efektów przejs´ciowych pojawiaja˛cych sie˛ w warunkach pocza˛t-
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kowych nie be˛dzie istotna o ile efekty te be˛da˛ miały porównywalna˛ wielkos´c´ we wszystkich
porównywanych modelach. Inny czynnik zalez˙ny od wartos´ci zwp jest zwia˛zany tylko z mo-
delami, w których pojawia sie˛ siła skalarna pomie˛dzy cza˛stkami CM. W ogólnos´ci moz˙emy
oczekiwac´, z˙e zbyt póz´ne wystartowanie symulacji modelu ReBEL objawi sie˛ słabszym od-
chyleniem od pola ge˛stos´ci wzorcowego modelu ΛCDM. Wynika to z tego, z˙e siły skalarne,
maja˛c mniej dynamicznego czasu, słabiej wpłyna˛ na ewolucje˛ pola ge˛stos´ci CM.
By okres´lic´ liczbowo wielkos´c´ wszystkich moz˙liwych efektów przejs´ciowych wyko-
nalis´my serie˛ dodatkowych zespołów symulacji zawieraja˛cych 643 cza˛stek CM zawartych
w szes´cianach o długos´ci boku 90h−1 Mpc. Mamy dwa zespoły symulacji modelu ΛCDM
(TEST1Z60 i TEST1Z30) oraz dwa zespoły symulacji dla modelu ReBEL z β = 1 i rs =
1h−1 Mpc (TEST2Z60 i TEST2Z30). Serie symulacji wykonane w ramach tego samego mo-
delu tła maja˛ wszystkie parametry takie same za wyja˛tkiem wartos´ci pocza˛tkowego poczer-
wienienia, które ustalamy na 30 i 60. Dla tych symulacji taka róz˙nica w zwp przekłada sie˛ na
dodatkowa˛ liczbe˛ ∼ 40 kroków czasowych w przypadku symulacji TEST1Z60 i TEST2Z60.
Wyniki bezpos´redniego porównania skos´nos´ci S 3 z tych symulacji prezentujemy na rysunku
2.6. Linia kreskowana odpowiada wartos´ci S z603 /S
z30
3 dla modelu ΛCDM, zas´ linia kropko-
wana ilustruje ten sam stosunek policzony dla modelu ReBEL z β = 1, rs = 1h−1 Mpc.
Poprzeczna czarna cia˛gła linia odpowiada S z603 /S
z30
3 = 1, natomiast pionowa kreskowana
linia uwidacznia wartos´c´ 2pi/kNyq  2,8h−1 Mpc dla tych symulacji. Słupki błe˛dów okre-
s´laja˛ wielkos´c´ 1σ policzona˛ wzgle˛dem s´redniej z zespołu TEST1Z30. Błe˛dy w pozostałych
zespołach sa˛ tych samych rze˛dów. Odnotowujemy, z˙e dla obu modeli efekty przejs´ciowe wa-
runków pocza˛tkowych sa˛ widoczne, zwłaszcza dla modelu z β = 1 na skalach R < 2h−1 Mpc.
Niemniej wielkos´ci wszystkich pojawiaja˛cych sie˛ efektów przejs´ciowych sa˛ mniejsze niz˙
błe˛dy 1σ. Co wie˛cej, zaobserwowane niezgodnos´ci sa˛ rze˛du < 5% dla skal powyz˙ej granicy
płynu (≥ 2h−1 Mpc dla tych symulacji). W przypadku modelu ReBEL wielkos´c´ efektów
przejs´ciowych osia˛ga ∼ 10% dla odległos´ci ≤ 1,5h−1 Mpc, lecz jest to odległos´c´ mniejsza od
skali Nyquista dla tych zespołów. Ergo, konstatujemy, z˙e wielkos´ci efektów przejs´ciowych w
obu modelach sa˛ mniejsze od błe˛dów pomiaru skos´nos´ci zmierzonych w głównych symula-
cjach w pudłach o długos´ci 180h−1 Mpc (zobacz tablice˛ 2.2). Powyz˙sza analiza pozwala nam
stwierdzic´, z˙e efekty przejs´ciowe obecne w zespołach symulacji 180LCDM, 180B-05RS1,
180B02RS1 i 180B1RS1 rozpoczynaja˛cych sie˛ od zwp = 40 nie be˛da˛ miały znacza˛cego
wpływu na zmierzone momenty dystrybucji zliczen´ w komórkach az˙ do skali wyznaczonej
przez granice˛ przybliz˙enia płynu (skali Nyquista).
Podsumowuja˛c ten podrozdział moz˙emy podkres´lic´, iz˙ przeprowadzone testy naszej im-
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plementacji metody zliczen´ w komórkach upewniaja˛ nas, z˙e ta metoda jest odpowiednim
narze˛dziem do badania wpływu oddziaływania skalarnego w CM na statystyke˛ korelacyjna˛
wyz˙szych rze˛dów pola ge˛stos´ci CM.
2.3 Pole ge˛stos´ci CM
2.3.1 Trójwymiarowe widmo mocy
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Rysunek 2.7: Górny wykres: Widma mocy P(k) w symulacjach o pudle 180h−1 Mpc dla
rozwaz˙anych modeli ReBEL. Krzywe na rysunku oznaczaja˛ zespoły symulacji: 180LCDM
(linia cia˛gła), 180B-05RS1 (linia kropkowana), 180B02RS1 (linia kropkowano-kreskowana)
oraz 180B1RS1 (linia kreskowana) odpowiednio. Dolny wykres: Stosunki widm mocy mo-
deli ReBEL do widma mocy zmierzonego w symulacjach modelu wzorcowego 180LCDM.
Analize˛ wyników naszych symulacji rozpoczynamy od zbadania róz˙nic w trójwymia-
rowym widmie mocy fluktuacji ge˛stos´ci P(k). Na rysunku 2.7 umies´cilis´my widma mocy
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zmierzone w zespołach symulacji 180LCDM, 180B-05RS1, 180B02RS1 i 180B1RS1. Do-
datkowo na dolna˛ cze˛s´c´ tego wykresu nanies´lis´my stosunek widma mocy danego modelu
ReBEL do widma zmierzonego w symulacjach SMK. Ze wzgle˛du na czytelnos´c´ na rysunku
umies´cilis´my słupki błe˛dów 1σ tylko dla modelu 180LCDM. Rozrzuty 1σ wartos´ci P(k)
w symulacjach ReBEL sa˛ porównywalnej wielkos´ci. Pionowa kreskowana linia odpowiada
liczbie falowej Nyquista dla tych symulacji. Na dolnej skali umies´cilis´my liczbe˛ falowa˛ k,
zas´ na górnej odpowiadaja˛ca˛ tym liczbom skale˛ (R = 2pi/k). Na pocza˛tek zauwaz˙amy, z˙e
widma mocy zmierzone i us´rednione po zespołach symulacji zgadzaja˛ sie˛ dobrze ze soba˛ dla
duz˙ych skal. Oczywis´cie jest to zachowanie jakiego oczekiwalis´my po modelach w których
mechanizm dynamicznego ekranowania oddziaływania zawe˛z˙a efektywny zasie˛g oddziały-
wan´ skalarnych. Pocza˛wszy od skal R ≤ 7h−1 Mpc zaczynamy obserwowac´ statystycznie
znacza˛ce (powyz˙ej 1σ) odbieganie wartos´ci P(k) w symulacjach ReBEL od wartos´ci widma
modeluΛCDM, przy czym widmo modelu testowego z β = −0.5 ma wartos´ci niz˙sze od mo-
delu wzorcowego, zas´ widma modeli z dodatnimi wartos´ciami β charakteryzuja˛ sie˛ wie˛ksza˛
moca˛ w tym przedziale liczb falowych (k >∼ 0.9). Jest to oczekiwany efekt, bowiem znak
parametru β decyduje o wzmocnieniu lub osłabieniu oddziaływan´ pomie˛dzy cza˛stkami CM.
Obserwujemy równiez˙ saturacje˛ róz˙nicy pomie˛dzy mocami zaburzen´ na skalach R ∼ rs i
mniejszych. Niestety dla przedstawionych symulacji sa˛ to skale mniejsze niz˙ skala Nyqu-
ista, niemniej jest to ten sam efekt, który został opisany w pracy [Hellwing i Juszkiewicz
(2009)].
Podsumowuja˛c, widmo mocy zaburzen´ ge˛stos´ci pola CM w modelach ReBEL odznacza
sie˛ wie˛ksza˛ amplituda˛ niz˙ widmo mocy SMK. Lecz efekt ten dotyczy tylko małych skal
porównywalnych i mniejszych niz˙ długos´c´ ekranowania. Dla odległos´ci wie˛kszych niz˙ rs =
1h−1 Mpc wynikowa us´redniona amplituda wcia˛z˙ jest róz˙na od amplitudyΛCDM. Niemniej
efekt ten jest mniejszy niz˙ rozrzut 1σ, a zatem statystycznie nieznacza˛cy.
2.3.2 Hierarchia amplitud korelacyjnych
Przejdziemy obecnie do szczegółowej analizy hierarchii amplitud korelacyjnych. Ampli-
tude˛ korelacyjna˛ n-tego rze˛du definiujemy odpowiednio jako
S n =
¯ξn
¯ξ2
n−1 =
¯ξnσ
−2(n−1) ,




	2.24
gdzie n oznacza rza˛d amplitudy zas´ ¯ξn i σ2 zalez˙a˛ implicite od skali R uz˙ytej przy próbko-
waniu pola ge˛stos´ci.
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Rysunek 2.8: Hierarchie amplitud S n wykres´lone dla symulacji 180LCDM (linia cia˛gła),
180B-05RS1 (linia kropkowana), 180B02RS1 (linia kreskowano-kropkowana) i 180B1RS1
(linia kreskowana). Cienka pionowa kreskowana linia oznacza skale˛ Nyquista.
Na rysunkach 2.8 i 2.9 prezentujemy wartos´ci S n od n = 3 do n = 8 zmierzone we
wszystkich zespołach symulacji o długos´ci pudła równej 180h−1 Mpc. Us´rednione po obje˛-
tos´ci N-punktowe funkcje korelacyjne zostały zmierzone za pomoca˛ przedstawionej wcze-
s´niej metody ZWK. Próbkowania dokonalis´my w dwunastu logarytmicznie rozmieszczo-
nych binach obejmuja˛cych zakres odległos´ci 1h−1 Mpc ≤ R ≤ 36,09 (patrz pierwsza ko-
lumna tablicy 2.2, która zawiera dokładne wartos´ci R dla wszystkich binów). Wszystkie
wartos´ci zostały uzyskane poprzez arytmetyczne us´rednienie wielkos´ci ¯ξn(R) · ¯ξ2n−1(R) dla
danej skali R po os´miu symulacjach wykonanych dla kaz˙dego modelu. Słupki błe˛dów na
rysunku 2.9 (dla przejrzystos´ci rysunków pokazujemy tylko górne połowy słupków błe˛dów)
odpowiadaja˛ jednemu odchyleniu standardowemu tak obliczonej wartos´ci s´redniej policzo-
nemu według wzoru




	2.16 . Cienkie kreskowane linie pionowe na obu rysunkach wyzna-
czaja˛ skale˛ Nyquista dla tych symulacji 2pi/kNyq ' 1,4h−1 Mpc, która jest równa podwojonej
s´redniej odległos´ci mie˛dzycza˛stkowej 2l. W dalszej cze˛s´ci naszej analizy nie be˛dziemy brali
pod uwage˛ wartos´ci mierzonych wielkos´ci policzonych dla odległos´ci mniejszej od granicy
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Rysunek 2.9: Hierarchie amplitud korelacyjnych narysowane oddzielnie. Dane z ansamblu
180LCDM (wykres na dole po lewej), 180B-05RS1 (rysunek u góry po lewej), 180B02RS1
(na dole po prawej) i 180B1RS1 (u góry po prawej). Pionowa kreskowana linia oznacza
odpowiednia˛ skale˛ Nyquista.
wyznaczonej przez skale˛ Nyquista. Oba omawiane rysunki sa˛ komplementarne wzgle˛dem
siebie. Na rysunku 2.9 pokazujemy amplitudy S n oddzielnie dla kaz˙dego modelu, zas´ na
rysunku 2.8 wszystkie krzywe obrazuja˛ce zalez˙nos´c´ S n od skali R sa˛ umieszczone razem
by uwypuklic´ róz˙nice pomie˛dzy badanymi modelami. Dokładne wartos´ci błe˛dów 1σ dla
dwóch pierwszych amplitud sa˛ podane w tablicach 2.2 i 2.3. Kosmologiczne modele umiesz-
czone na rysunku 2.8 sa˛ oznaczone naste˛puja˛co: kanoniczny model ΛCDM (linie cia˛głe),
β = −0,5; rs = 1h−1 Mpc (linie kropkowane), β = 0,2; rs = 1h−1 Mpc (linie kropkowano-
kreskowane) i β = 1, 0; rs = 1h−1 Mpc (linie kreskowane).
Na pocza˛tek zauwaz˙my jasna˛ i wyraz´na˛ własnos´c´ hierarchii korelacyjnych S n widocz-
nych na omawianych rysunkach. Dla skal R ≤ 10h−1 Mpc dla wszystkich krzywych modelu
β = −0,5 wartos´ci S n sa˛ wie˛ksze od wartos´ci modelu porównania ΛCDM, podczas gdy dla
tych samych skal wartos´ci wszystkich amplitud korelacyjnych modelu z β = 1 sa˛ mniejsze
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od wartos´ci odpowiadaja˛cych im amplitud w modelu ΛCDM. Dla modelu z mała˛ wartos´cia˛
β = 0,2 amplitudy S n sa˛ ciasno rozrzucone w pobliz˙u wartos´ci amplitud SMK. Moz˙emy
odnotowac´ równiez˙, z˙e róz˙nice pomie˛dzy wartos´ciami amplitud modelu ΛCDM a tymi w
modelach β = −0,5; 1, 0 rosna˛ razem z rze˛dem n danej amplitudy. Nie jest to zaskakuja˛ce
biora˛c pod uwage˛ fakt, z˙e oczekujemy iz˙ amplitudy wyz˙szych rze˛dów be˛da˛ bardziej czułe na
zmiany w kształcie funkcji ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa rozkładu ge˛stos´ci masy, a zatem
równiez˙ na zmiany w samym rozkładzie ge˛stos´ci cza˛stek CM.
2.3.3 Skos´nos´c´ i kurtoza
Skos´nos´c´ (współczynnik asymetrii) i kurtoza (miara ekscesu) sa˛ dobrze zdefiniowanymi
parametrami dla funkcji ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa pola ge˛stos´ci materii. Na mocy twier-
dzenia Wicka dla zmiennej losowej δ o normalnym rozkładzie prawdopodobien´stwa ze s´red-
nia˛ równa˛ zero sa˛ spełnione naste˛puja˛ce zalez˙nos´ci [Luo i Schramm (1993)]
〈δ〉 = 0 , 〈δ . . . δ(nieparzysta)〉 = 0 ,




	2.25
〈δ4〉 = 3〈δ2〉2 ,
〈δ2n〉 = (2n − 1)!!〈δ2〉n .




	2.26
Skos´nos´c´ (S 3) i kurtoza (S 4) funkcji ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa kontrastu ge˛stos´ci masy
sa˛ zatem parametrami, za pomoca˛ których moz˙emy opisac´ odkształcenia i odchylenia funkcji
ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa opisuja˛cej dane pole ge˛stos´ci od rozkładu czysto gaussowa-
skiego.
Jak wspominalis´my juz˙ w rozdziale 1, w modelu ΛCDM zakładamy, z˙e pierwotne pole
zaburzen´ ge˛stos´ci miało gaussowski rozkład prawdopodobien´stwa. Na skutek działania pro-
cesu niestabilnos´ci grawitacyjnej pierwotne pole ge˛stos´ci zaczyna odbiegac´ od pocza˛tko-
wego rozkładu normalnego. Naturalna˛ zatem konsekwencja˛ grawitacyjnej ewolucji jest na-
rastanie wartos´ci skos´nos´ci i kurtozy. Parametry te osia˛gaja˛ najwie˛ksze wartos´ci na małych
skalach, gdzie kontrast ge˛stos´ci pola CM na skutek wysoce nieliniowej ewolucji moz˙e przy-
bierac´ ekstremalne wartos´ci. Analiza pola ge˛stos´ci przeprowadzona w ramach rachunku za-
burzen´ jak równiez˙ na podstawie symulacji N-ciałowych przewiduje, z˙e zarówno skos´nos´c´
jak i kurtoza sa˛ monotonicznymi funkcjami słabo zalez˙nymi od skali R [Juszkiewicz i in.
(1993b); Guillet i in. (2009); Durrer i in. (2000); Bernardeau (1994); Łokas i in. (1995);
Szapudi i in. (1999); Peebles (1980)]. Przyjrzymy sie˛ teraz dokładniej jak zmieniona fizyka
modelu ReBEL wpływa na wartos´ci i własnos´ci skos´nos´ci i kurtozy.
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Rysunek 2.10: Skos´nos´c´ w symulacjach 180h−1 Mpc. Dane z zespołów 180LCDM (linia
cia˛gła), 180B-05RS1 (linia kropkowana), 180B02RS1 (linia kreskowano-kropkowana) oraz
180B1RS1 (linia kreskowana). Pionowa kreskowana linia oznacza skale˛ Nyquista. Słupki
błe˛dów odpowiadaja˛ błe˛dom 1σ z ansambla 180LCDM.
W tablicach 2.2 i 2.3 oraz na rysunkach 2.10 i 2.11 w szczegółach przedstawiamy na-
sze pomiary skos´nos´ci i kurtozy. Analiza danych zawartych w tych tablicach pozwala nam
stwierdzic´, z˙e dla wszystkich badanych modeli ReBEL ich wartos´ci skos´nos´ci i kurtozy zbie-
gaja˛ w granicy 1σ do wartos´ci modelu porównania poczynaja˛c od odległos´ci R = 9, 8h−1 Mpc.
Dodatkowo, co juz˙ zauwaz˙ylis´my wczes´niej, wielkos´c´ odchyłki wartos´ci S 3 i S 4 kaz˙dego
modelu ros´nie gdy skala wygładzania maleje, co obserwujemy az˙ do granicznej skali Ny-
quista. Totez˙ moz˙emy tutaj zauwaz˙yc´ bezpos´redni „odcisk” jaki zostawiaja˛ w momentach
dystrybucji pola ge˛stos´ci oddziaływania skalarne. Zatem, w ogólnos´ci, istnienie ba˛dz´ nie-
istnienie oddziaływan´ skalarnych w CM typu ReBEL moz˙e zostac´ wykazane a posteriori
poprzez zbadanie amplitud S 3 i S 4 dystrybucji ge˛stos´ci CM. Odnotowujemy, z˙e wartos´c´ S 3
dla R ∼ 1, 4h−1 Mpc jest wie˛ksza o ≈ 25% w modelu 180B1RS1 w porównaniu do pomiarów
z zespołu 180LCDM. Ta niezgodnos´c´ jest wcia˛z˙ rze˛du ≈ 10% na skali R = 3,68h−1 Mpc,
lecz dla skal R ≥ 7h−1 Mpc spada do poziomu≤ 5%. Róz˙nice w wartos´ci kurtozy dla tego sa-
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Rysunek 2.11: Kurtoza w symulacjach 180h−1 Mpc. Oznaczenia sa˛ identyczne jak te z pod-
pisu rysunku 2.10.
mego zespołu symulacji sa˛ znacza˛co wie˛ksze. Dla R ∼ 1,4h−1 Mpc wartos´c´ S 4 w 180B1RS1
jest mniejsza od wartos´ci w modelu ΛCDM o ≈ 48%, dla R = 3,68h−1 Mpc ta róz˙nica
spada do ≈ 27%. Dla skal R ≥ 7h−1 Mpc kurtoza w modelu ReBEL nie roz˙ni sie˛ od kur-
tozy SMK o wie˛cej niz˙ ≤ 10%. Róz˙nice w wartos´ciach S 3 pomie˛dzy modelami ReBEL
a ΛCDM, pomimo iz˙ sa˛ zauwaz˙alne, nie maja˛ dramatycznych wielkos´ci. Zwłaszcza przy
uwzgle˛dnieniu wariancji próbek. Z drugiej strony zmierzone róz˙nice w wartos´ciach kurtozy
pola ge˛stos´ci pomie˛dzy rozwaz˙anymi modelami maja˛ znacznie wie˛ksze wartos´ci. Na skali
R ∼ 1,4h−1 Mpc kurtoza symulacji 180LCDM jest statystycznie znacza˛co wyz˙sza (sygnał
ponad 1σ próbki 180B1RS1) niz˙ w modelu 180B1RS1. Z obserwacyjnego punktu widze-
nia rozsa˛dne wydaje sie˛ wie˛c, z˙e to S 4 pola ge˛stos´ci jest czulszym i lepszym wskaz´nikiem
obecnos´ci sił ReBEL w fizyce CM.
By porównac´ dane z symulacji numerycznych z danymi z obserwacji astronomicznych
trzeba uwzgle˛dnic´ cały szereg dodatkowych czynników. Przede wszystkim pole ge˛stos´ci
liczbowej hal CM jest na małych skalach nieliniowym indykatorem cia˛głego pola ge˛stos´ci
CM. Ostateczna kwestia przetłumaczenia wyników symulacji na „je˛zyk” obserwacji astro-
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Tablica 2.2: Zmierzone wartos´ci amplitudy S 3 dla chwili z = 0 w symulacjach z pudłem o
długos´ci 180h−1 Mpc.
Skala Nazwa badanego modelu
R (h−1 Mpc) 180LCDM 180B-05RS1 180B02RS1 180B1RS1
01,00 6, 53 ± 0, 35 7, 65 ± 1, 08 6, 40 ± 1, 00 5, 30 ± 0, 59
01,38 6, 82 ± 1, 23 7, 69 ± 1, 23 6, 35 ± 0, 74 5, 13 ± 0, 47
01,92 6, 10 ± 0, 69 7, 29 ± 1, 45 6, 09 ± 0, 70 5, 35 ± 0, 84
02,66 5, 70 ± 0, 66 6, 35 ± 1, 37 5, 66 ± 1, 00 4, 90 ± 0, 52
03,68 5, 05 ± 0, 85 5, 48 ± 0, 87 4, 80 ± 0, 39 4, 51 ± 0, 55
05,10 4, 45 ± 0, 46 4, 72 ± 0, 81 4, 49 ± 0, 73 4, 26 ± 0, 51
07,07 3, 97 ± 0, 50 4, 07 ± 0, 61 3, 90 ± 0, 51 3, 74 ± 0, 40
09,80 3, 52 ± 0, 46 3, 56 ± 0, 50 3, 50 ± 0, 47 3, 41 ± 0, 43
13,57 3, 15 ± 0, 48 3, 21 ± 0, 54 3, 12 ± 0, 47 3, 10 ± 0, 47
18,80 2, 89 ± 0, 65 2, 90 ± 0, 66 2, 87 ± 0, 65 2, 85 ± 0, 63
26,05 2, 66 ± 0, 86 2, 68 ± 0, 87 2, 66 ± 0, 87 2, 63 ± 0, 84
36,09 2, 60 ± 1, 10 2, 60 ± 1, 10 2, 57 ± 1, 08 2, 60 ± 1, 09
nomicznych jest skomplikowanym i wymagaja˛cym sporo pracy zadaniem badawczym. Nie-
mniej wykazalis´my tutaj ponad wszelka˛ wa˛tpliwos´c´, z˙e na poziomie teoretycznym sygnał
obecnos´ci sił ReBEL pojawia sie˛ w kumulantach pola ge˛stos´ci CM. Zatem powinna byc´
moz˙liwa obserwacyjna falsyfikacja rozwaz˙anego modelu. Zadanie to autor podejmie w przy-
szłej pracy naukowej.
2.3.4 Ewolucja czasowa S 3 i S 4
Teraz przyjrzymy sie˛ ewolucji czasowej skos´nos´ci i kurtozy w polach ge˛stos´ci naszych
modeli. W pracy [Hellwing i Juszkiewicz (2009)] wykazalis´my, z˙e amplituda róz˙nicy po-
mie˛dzy modelami ReBEL i ΛCDM w 2-punktowej funkcji korelacyjnej ¯ξ zmienia sie˛ z
poczerwienieniem kosmologicznym symulacji, zatem zmienia sie˛ z czasem. Oczekujemy
zatem, z˙e równiez˙ wyz˙sze momenty takie jak S 3 i S 4 w modelu ReBEL be˛da˛ przejawiały
podobna˛ ewolucje˛. By to zbadac´, przeanalizujemy redshiftowe archiwa pól ge˛stos´ci zespo-
łów symulacji w pudle 180h−1 Mpc zawieraja˛ce pola zapisane dla poczerwienien´ 5; 2; 1; 0,5
oraz dla kon´cowej chwili z = 0. Na rysunku 2.12 ilustrujemy ewolucje˛ czasowa˛ stosunku
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Rysunek 2.12: Ewolucja czasowa stosunków skos´nos´ci S ReBEL3 /S ΛCDM3 dla rozwaz˙anych
modeli ReBEL. Krzywe na rysunku oznaczaja˛ zespoły symulacji: 180LCDM (linia cia˛-
gła), 180B-05RS1 (linia kropkowana), 180B02RS1 (linia kropkowano-kreskowana) oraz
180B1RS1 (linia kreskowana) odpowiednio. Kolejne wykresy obrazuja˛ dane dla redshiftów
od z = 0 (górny wykres) do z = 5 (dolny wykres). Pionowa kreskowana linia wyznacza skale˛
Nyquista ∼ 1, 4h−1 Mpc.
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Rysunek 2.13: Ewolucja czasowa stosunków kurtozy S LRS I4 /S ΛCDM4 dla rozwaz˙anych modeli.
Oznaczenia sa˛ identyczne jak na rysunku 2.12.
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Tablica 2.3: Zmierzone wartos´ci amplitudy S 4 dla chwili z = 0 w symulacjach z pudłem o
długos´ci 180h−1 Mpc.
Skala Nazwa badanego modelu
R (h−1 Mpc) 180LCDM 180B-05RS1 180B02RS1 180B1RS1
01,00 75 ± 12 106 ± 40 81 ± 39 54 ± 19
01,38 97 ± 55 118 ± 58 82 ± 35 50 ± 16
01,92 70 ± 20 113 ± 68 72 ± 26 57 ± 25
02,66 63 ± 20 84 ± 54 66 ± 33 48 ± 16
03,68 52 ± 28 61 ± 27 43 ± 9 38 ± 13
05,10 39 ± 12 44 ± 23 40 ± 19 35 ± 12
07,07 29 ± 10 31 ± 14 28 ± 11 26 ± 8
09,80 22 ± 8 22 ± 9 22 ± 8 20 ± 7
13,57 17 ± 7 18 ± 8 16 ± 7 16 ± 7
18,80 13 ± 8 13 ± 9 13 ± 8 13 ± 8
26,05 11 ± 7 11 ± 7 11 ± 7 11 ± 7
36,09 7 ± 5 8 ± 5 7 ± 5 8 ± 5
S ReBEL3 /S ΛCDM3 dla rozwaz˙anych modeli ReBEL. Rysunek 2.13 zas´ przedstawia podobna˛
ewolucje˛ dla stosunku kurtoz S ReBEL4 /S ΛCDM4 . Zobrazowane zostały dane dla redshiftów od
z = 0 na górnych wykresach do z = 5 na dolnych wykresach. Odpowiednie modele sa˛ ozna-
czone naste˛puja˛co: linie cia˛głe dla 180LCDM, linie kreskowane oznaczaja˛ 180B-05RS1, li-
nie kropkowane to modele 180B02RS1 zas´ linie kropkowano-kreskowane dotycza˛ zespołów
180B1RS1 (na obu rysunkach oznaczenia sa˛ takie same). Jak i we wczes´niejszych przypad-
kach równiez˙ na omawianych rysunkach umies´cilis´my pionowa˛ kreskowana˛ linie obrazuja˛ca˛
skale˛ Nyquista dla symulacji ∼ 1,4h−1 Mpc.
Na wste˛pie zauwaz˙my, z˙e skala na której skos´nos´c´ w modelach ReBEL zaczyna odste˛-
powac´ od wartos´ci wzorcowego modelu o wie˛cej niz˙ ∼ 5% zmienia sie˛ słabo z redshiftem.
Dla z = 0 skala konwergencji wartos´ci przypada na z grubsza ∼ 10h−1 Mpc. To stwierdzenie
jest wcia˛z˙ słuszne dla z = 2, lecz dla przesunie˛cia ku czerwieni z = 5 ta skala zmniejsza
sie˛ do ∼ 6h−1 Mpc. Przypomnijmy, z˙e wszystkie odległos´ci wyraz˙amy we współrze˛dnych
współporuszaja˛cych sie˛. Podobna˛ własnos´c´ moz˙emy zaobserwowac´ na rysunku 2.13 dla
skali zbiez˙nos´ci wartos´ci kurtozy. W przypadku jednak ekscesu skale zbiez˙nos´ci sa˛ o kilka
współporuszaja˛cych sie˛ megaparseków wie˛ksze. Opisane efekty prowadza˛ do wniosku, z˙e
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Tablica 2.4: Zmierzone w symulacjach róz˙nice pomie˛dzy wartos´ciami S 3 i S 4 we wzorco-
wym modelu 180LCDM a modelami ReBEL. Pomiarów dokonano dla odległos´ci próbko-
wania R ∼ 1, 4h−1 Mpc. Wartos´ci w kaz˙dej z kolumn sa˛ obliczone według równania




	2.27 .
Kosmologiczny parametr przesunie˛cia ku czerwieni z dla którego dokonano pomiarów jest
podany w pierwszej kolumnie tablicy. Dane dla zespołów symulacji wykonanych w pudłach
o długos´ci 180h−1 Mpc we współrze˛dnych wspołporuszaja˛cych sie˛.
∆S 3
z 180B-05RS1 180B02RS1 180B1RS1
0,0 12,6% -6,6% -24,7%
0,5 29,5% -3,8% -24,5%
1,0 27,0% -10,3% -32,8%
2,0 22,0% -10,0% -30,5%
5,0 2,0% -1,4% -12,0%
∆S 4
z 180B-05RS1 180B02RS1 180B1RS1
0,0 21,6% -15,4% -48,4%
0,5 69,8% -7,5% -47,1%
1,0 56,0% -21,9% -60,3%
2,0 105,0% -24,2% -55,0%
5,0 6,0% -4,5% -28,8%
pomimo narastaja˛cych amplitud odchylen´ momentów pola w modelach ReBEL na małych,
wysoce nieliniowych skalach, mechanizm dynamicznego ekranowania oddziaływan´ skalar-
nych zapobiega rozprzestrzenianiu sie˛ tych odchyłek w polach ge˛stos´ci poza skale wie˛ksze
niz˙ ∼ 10h−1 Mpc. Powyz˙szy efekt jest zgodny z zachowaniem widma mocy zaburzen´ ge˛sto-
s´ci P(k) odnotowanym przez nas wczes´niej w podrozdziale § 2.3.1 oraz w pracach [Hell-
wing i Juszkiewicz (2009); Keselman i in. (2010)]. Nie jest to oczywis´cie efekt zaskakuja˛cy,
gdyz˙ dynamiczne ekranowanie w modelu ReBEL ma ta˛ własnos´c´, z˙e wygasza dodatkowe
oddziaływania poniz˙ej pewnego ustalonego (∼ 2pi/rs) modu Fouriera [Nusser i in. (2005)].
Silnie mieszanie sie˛ modów zachodzi tylko w rez˙imie nieliniowych zaburzen´, totez˙ zaburze-
nia o wielkos´ciach wcia˛z˙ pozostaja˛cych w rez˙imie liniowym ba˛dz´ słabo nieliniowym nie sa˛
obje˛te wpływem sił skalarnych. Moz˙emy dokładnie to zaobserwowac´ na rysunkach 2.12 i
2.13. Efekt ten tłumaczy zmniejszanie sie˛ skali konwergencji dla rosna˛cego redshiftu. Dla
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wczes´niejszych etapów ewolucji skala nieliniowos´ci4 jest po prostu mniejsza.
By podkres´lic´ naste˛pna˛ interesuja˛ca˛ własnos´c´ kosmologi ReBEL skupimy sie˛ teraz na
odchyleniu wartos´ci amplitud hierarchicznych S 3 i S 4 zmierzonych w symulacjach modelu
ReBEL od wartos´ci tych amplitud zmierzonych w symulacjach wzorcowego modeluΛCDM
na skali ∼ 1, 4h−1 Mpc. Na tej skali obserwowane róz˙nice sa˛ najwie˛ksze a odległos´c´ ta mie-
s´ci sie˛ wcia˛z˙ w naszym przedziale „zaufania” do poprawnego odtwarzania fizycznej ewo-
lucji pola ge˛stos´ci przez nasze symulacje. W tablicy 2.4 zebralis´my róz˙nice w skos´nos´ci i
kurtozie pomie˛dzy modelami ReBEL a SMK zmierzonymi dla róz˙nych redshiftów. Warto-
s´ci umieszczone w tablicy dla kaz˙dego poczerwienienia zostały obliczone przy uz˙yciu kul
o współporuszaja˛cym promieniu R = 1,38h−1 Mpc. Procentowe wielkos´ci umieszczone w
tablicy oznaczaja˛ zmierzona˛ róz˙nice˛ wzgle˛dem wartos´ci ΛCDM zdefiniowana˛ jako
∆S n =
(
S ReBELn
S ΛCDMn
− 1
)
· 100% .




	2.27
Z analizy wartos´ci zebranych w tablicy 2.4 wynosimy, z˙e najbardziej wyraz´ne róz˙nice po-
mie˛dzy modelem ReBEL a modelem standardowym nie wyste˛puja˛ dla obecnej epoki (z = 0)
lecz pojawiaja˛ sie˛ w pewnym momencie 0,5 < z < 2,0. W przypadku naszego mało li-
czebnego archiwum ten moment przypada na redshift z = 1, lecz konkluzywnie moz˙emy
stwierdzic´ jednie, z˙e ∆S n osia˛ga swoje maksimum w granicach 0,5 < z < 2,0. By znalez´c´
dokładnie redshift, dla którego róz˙nice skos´nos´ci i kurtozy sa˛ najwie˛ksze potrzebne be˛dzie
archiwum pól ge˛stos´ci zapisane znacznie ge˛s´ciej w przestrzeni redshiftów. Niemniej, co
zadziwiaja˛ce, dochodzimy do konkluzji, z˙e jez˙eli chcemy znalez´c´ najwyraz´niejszy „s´lad”
oddziaływan´ skalarnych w CM, to powinnis´my go szukac´ w obserwacjach o wysokim prze-
sunie˛ciu ku czerwieni. Oczywis´cie tak długo jak rozwaz˙am skos´nos´c´ i kurtoze˛ pola ge˛sto-
s´ci. W naszych eksperymentach numerycznych ∆S 3 osia˛ga 10,3% dla zespołu 180B02RS1
i 32,8% dla modeli 180B1RS1 na redshiftcie z = 1. Róz˙nice w amplitudach S 4 sa˛ znacznie
wie˛ksze i osia˛gaja˛ dla tego poczerwienienia 21,9% i 60,3% odpowiednio. Warto jednak po-
kres´lic´, z˙e pomimo iz˙ zmierzone róz˙nice osia˛gaja˛ swoje maksymalne wielkos´ci na wysokich
redshiftach, to maja˛ one wcia˛z˙ mierzalne wartos´ci dla chwili obecnej. Dokładne wartos´ci dla
modeli 180B1RS1 dla z = 0 to 24,7% i 48,4% odpowiednio dla skos´nos´ci i kurtozy. Odpo-
wiedz´ na pytanie, czy zaobserwowane przez nas róz˙nice moga˛ sie˛ przełoz˙yc´ na mierzalny
sygnał zalez˙y od tego jak wiele tzw. biasingu (od ang. słowa bias co moz˙emy tłumaczyc´ jako
4Skale˛ nieliniowos´c´ zaburzen´ pola ge˛stos´ci rozumiemy tutaj jako skale˛ na której załamuje sie˛ przybliz˙enie
swobodnych amplitud Fourierowskich. Zatem na skalach nieliniowych fourierowskie mody róz˙nych zaburzen´
nie sa˛ juz˙ od siebie niezalez˙ne.
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parametr obcia˛z˙enia lub zafałszowania) pomie˛dzy polami ge˛stos´ci CM i barionów wprowa-
dza pojawienie sie˛ oddziaływan´ skalarnych w dynamice tej pierwszej. Próbe˛ odpowiedzi
na powyz˙sze pytanie zawarlis´my w podrozdziale § 2.4, gdzie przedstawimy analize˛ wste˛p-
nych symulacji powstawania struktur w modelach ReBEL z uwzgle˛dnieniem ewolucji pola
ge˛stos´ci barionów.
2.3.5 Funkcje ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa
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Rysunek 2.14: Dystrybucje zliczen´ w komórkach dla zespołów: ΛCDM (linie cia˛głe),
β = 0,2, rs = 1h−1 Mpc (linie kreskowane) i β = 1, rs = 1h−1 Mpc (linie kropkowane).
Liczby przy krzywych oznaczaja˛ wielkos´c´ współporuszaja˛cego sie˛ promienia (w h−1 Mpc)
komórek uz˙ytych przy obliczaniu danej funkcji ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa. Trzy wykresy
prezentuja˛ wartos´ci PN obliczone dla mniejszych promieni wygładzaja˛cych w symulacjach
o długos´ciach pudeł 512, 360 i 180 h−1 Mpc odpowiednio.
Jak wspominalis´my juz˙ kilkakrotnie standardowy model kosmologicznyΛCDM zakłada,
z˙e obserwowane wielkoskalowe struktury rozwine˛ły sie˛ z pocza˛tkowych małych adiabatycz-
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Rysunek 2.15: Oznaczenia sa˛ identyczne jak na rysunku 2.14. Tutaj pokazujemy funkcje PN
obliczone z oknami o wie˛kszych promieniach.
nych zaburzen´ ge˛stos´ci o normalnym rozkładzie prawdopodobien´stwa. Narastanie wyz˙szych
momentów zredukowanych w takim scenariuszu jest powodowane przez mechanizm niesta-
bilnos´ci grawitacyjnej. Jak wynika z naszej analizy ewolucji czasowej skos´nos´ci i kurtozy,
w modelu ReBEL mamy do czynienia z wie˛kszymi zaburzeniami ge˛stos´ci na małych ska-
lach i szybszym ich narastaniem w porównaniu do modelu ΛCDM [Hellwing i Juszkiewicz
(2009); Hellwing (2010); Keselman i in. (2010); Hellwing i in. (2010)]. By lepiej zrozumiec´
wpływ jaki na ewolucje˛ pola ge˛stos´ci CM i jego momentów maja˛ dodatkowe oddziaływania
skalarne przyjrzymy sie˛ teraz funkcjom prawdopodobien´stwa. Funkcje prawdopodobien´-
stwa PN (dystrybucja zliczen´ w komórkach) sa˛ estymatorami funkcji ge˛stos´ci prawdopodo-
bien´stwa dla pól ge˛stos´ci próbkowanych przez dyskretny zbiór cza˛stek. Funkcja PN mierzy
prawdopodobien´stwo tego, z˙e kulista komórka losowo umiejscowiona w pudle symulacyj-
nym be˛dzie zawierac´ dokładnie N cza˛stek. PN zalez˙y implicite od promienia R sferycznych
komórek uz˙ytych do jej wyliczenia. Jako statycznego estymatora tego prawdopodobien´stwa
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uz˙yjemy dystrybucje˛ cze˛stos´ci zdefiniowana˛ jako
PN = C−1
C∑
i=1
δD(Ni = N) ,




	2.28
gdzie C oznacza liczbe˛ komórek rzuconych w domene˛ obliczeniowa˛, Ni to liczba obiektów
(w tym przypadków cza˛stek CM) znalezionych w i-tej komórce, zas´ δD to funkcja Delta
Diraca. Powyz˙szy wzór odpowiada nieskon´czenie ge˛stemu próbkowaniu po N. W rzeczy-
wistos´ci ze wzgle˛du na skon´czona˛ liczbe˛ cza˛stek oraz skon´czona˛ liczbe˛ przedziałów dla
jakich próbkujemy funkcje˛ PN , kaz˙dy przedział odpowiada raczej pewnemu przedziałowi
wartos´ci ∆N. Totez˙ w numerycznym algorytmie we wzorze




	2.28 uz˙ywamy funkcji Delta o
argumencie δD(N − ∆N ≤ Ni ≤ N + ∆N).
Na rysunkach 2.14 i 2.15 umies´cilis´my funkcje PN wyliczone dla zespołów symula-
cji przeprowadzonych w pudłach o rozmiarach 512h−1 Mpc, 360h−1 Mpc i 180h−1 Mpc. Na
pierwszym rysunku znalazły sie˛ funkcje prawdopodobien´stwa zliczen´ w komórkach obli-
czone przy uz˙yciu komórek o mniejszych promieniach. Na drugim rysunku naszkicowalis´my
wartos´ci funkcji policzone przy uz˙yciu komórek o wie˛kszych promieniach. Próbkowanie
funkcji PN zostało wykonane przy uz˙yciu stałego kroku logarytmicznego dla 1 < N < 107.
W obu wspomnianych rysunkach, ze wzgle˛du na zachowanie przejrzystos´ci rysunków, ogra-
niczylis´my sie˛ do pokazania wszystkich modeli z wyja˛tkiem modelu ReBEL z β = −0,5.
Analiza rysunków 2.14 i 2.15 bez cienia wa˛tpliwos´ci prowadzi do wniosku, z˙e oddzia-
ływania skalarne rozcia˛gaja˛ funkcje prawdopodobien´stwa PN (a zatem i odpowiadaja˛ce im
cia˛głe funkcje ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa p(δ)) w kierunku mniejszych wartos´ci N. Dla
rzeczywistego pola ge˛stos´ci oznacza to, z˙e we wszystkich modelach ReBEL prawdopodo-
bien´stwo znalezienia obszarów o niskim kontras´cie ge˛stos´ci δ < 0 jest wie˛ksze. Co bardzo
interesuja˛ce i warte podkres´lenia, rozcia˛gnie˛cie i zwie˛kszenie wartos´ci funkcji PN (w po-
równaniu do wartos´ci ΛCDM) w obszarze niskich ge˛stos´ci nie idzie w parze z pojawianiem
sie˛ odchyłek dla wysokoge˛stos´ciowych ogonów funkcji. To jest w obszarze wysokich ge˛sto-
s´ci N > 〈N〉 (δ > 0) wartos´ci funkcji PN z symulacji ReBEL sa˛ bardzo bliskie wartos´ciom
wzorcowego modelu ΛCDM.
Powyz˙sze spostrzez˙enia wskazuja˛ na istotne dwa fakty. Po pierwsze obserwowane zmiany
w kształcie funkcji prawdopodobien´stwa pojawiaja˛ce sie˛ w polach ge˛stos´ci ReBEL zgadzaja˛
sie˛ dokładnie z tym co zaobserwowalis´my wczes´niej podczas analizy skos´nos´ci i kurtozy.
Siły skalarne rozcia˛gaja˛c wartos´c´ dystrybucji zliczen´ w komórkach dla małych wartos´ci N
zmniejszaja˛ asymetrie˛ funkcji prawdopodobien´stwa, a zatem i moment S 3 ta˛ asymetrie˛ mie-
rza˛cy. Równoczes´nie oddziaływania skalarne zwie˛kszaja˛ równiez˙ wartos´ci funkcji PN dla
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N < 〈N〉 a zatem zmniejszaja˛ miare˛ koncentracji S 4 czynia˛c rozkład nieco mniej leptokur-
tycznym. Zatem zmierzony przez nas wczes´niej wpływ oddziaływan´ skalarnych w CM na
wartos´ci momentów zredukowanych pola ge˛stos´ci zgadza sie˛ dokładnie z obserwowanymi
zmianami kształtu funkcji prawdopodobien´stwa. Po drugie i co istotniejsze dzie˛ki zilustro-
waniu zmian kształtu funkcji PN w modelach ReBEL moz˙emy pokusic´ sie˛ o interpretacje˛
fizyczna˛ obserwowanych efektów. Rozcia˛gnie˛cie wartos´ci funkcji PN w kierunku niskich
ge˛stos´ci oznacza, z˙e statystycznie rzecz biora˛c w polu ge˛stos´ci CM z oddziaływaniem ska-
larnym prawdopodobien´stwo znalezienia obszarów o rozmiarach R <∼ 10h−1 Mpc, których
ge˛stos´c´ jest niz˙sza od ge˛stos´ci s´redniej (δ < 0) jest wie˛ksze. Pochopnie moz˙na by to zinter-
pretowac´ jako wie˛ksza˛ liczbe˛ pustek kosmicznych. Musimy jednak pamie˛tac´, z˙e w modelu
ReBEL zmienia sie˛ tylko dynamika CM, jednak model ReBEL zakłada wcia˛z˙ takie same
warunki pocza˛tkowe dla pola ge˛stos´ci jak model ΛCDM. Innymi słowy, pierwotny rozkład
ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa zaburzen´ ge˛stos´ci pola jest taki sam w obu modelach. Zatem
pocza˛tkowa liczba obszarów o ge˛stos´ci niz˙szej od ge˛stos´ci s´redniej, a zatem protoplastów
przyszłych pustek kosmicznych, jest taka sama w obu modelach. Totez˙ bardziej poprawna
interpretacja zaobserwowanych efektów prowadzi do przyje˛cia, z˙e to nie statystycznie s´red-
nia liczba obszarów pustek sie˛ zwie˛ksza lecz pustki w modelu ReBEL charakteryzuja˛ sie˛
niz˙szymi wartos´ciami kontrastu ge˛stos´ci. Oznacza to, z˙e w modelu ReBEL małe i s´red-
nie pustki kosmiczne (R ≤ 10h−1 Mpc) zawieraja˛ s´rednio rzecz biora˛c mniej materii. Jest
to na pewno istotne spostrzez˙enie w konteks´cie problemu pustek kosmicznych opisanego
przez nas w podrozdziale § 1.4.1. Czy „bardziej puste” pustki modelu ReBEL be˛da˛ w stanie
pomóc w wyjas´nieniu problemu braku galaktyk karłowatych w lokalnej pustce okaz˙e sie˛ do-
piero po analizie sztucznych katalogów galaktyk skonstruowanych na podstawie symulacji
kosmologicznych modelu ReBEL zawieraja˛cych równiez˙ pole barionów. Wydaje sie˛ jednak,
z˙e efektywniejsze oczyszczanie obszarów pustek kosmicznych pojawiaja˛ce sie˛ na skutek
istnienia dodatkowych oddziaływan´ pomie˛dzy cza˛stkami CM, moz˙e utrudnic´ powstawanie
mocno odizolowanych galaktyk w pustkach. Po prostu granicza˛ce z pustkami skupiska ma-
terii (gromady i supergromady galaktyk) efektywniej akreuja˛ na wczesnych etapach materie˛
z pustek, bez wzgle˛du na to czy materia wymiatana z pustek be˛dzie wyste˛powac´ w postaci
zwia˛zanej (hala i galaktyki) czy nie (gaz i swobodna CM). Ta kwestia wymaga jednak do-
kładniejszego zbadania.
Poniewaz˙ piki wysokiej ge˛stos´ci maja˛ znacznie mniejsze rozmiary od pustek kosmicz-
nych, dlatego tez˙ funkcje PN zilustrowane na rysunkach 2.14 i 2.15 nie róz˙nia˛ sie˛ zasad-
niczo miedzy modelami w obszarach o wysokich ge˛stos´ciach N > 〈N〉. Jakiekolwiek róz˙-
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nice w wartos´ciach PN mie˛dzy modelami ReBEL a LCDM widoczne sa˛ tylko dla funkcji
policzonych przy uz˙yciu najmniejszych promieni komórek próbkuja˛cych. Uz˙yte przez nas
promienie wygładzaja˛ce nie pozwalaja˛ na analize˛ róz˙nic pomie˛dzy modelami w obszarze
o wysokich kontrastach ge˛stos´ci. Tym zagadnieniem zajmiemy sie˛ w naste˛pnym rozdziale,
gdzie be˛dziemy badac´ wpływ oddziaływan´ skalarnych na obiekty zwia˛zane grawitacyjnie -
hala CM.
2.4 Pole ge˛stos´ci barionów
Obserwacje astronomiczne dotycza˛ce statystyki wielkoskalowych struktur we Wszech-
s´wiecie dotycza˛ oczywis´cie bezpos´rednio pola ge˛stos´ci barionów. Dlatego kwestia czy, a
jez˙eli tak, to w jakim stopniu, efekty oddziaływan´ ReBEL widoczne w statystycznych mia-
rach pola ge˛stos´ci CM pojawiaja˛ sie˛ równiez˙ w towarzysza˛cym polu ge˛stos´ci barionów jest
bardzo istotna.
Niedawno w pracy [Keselman i in. (2010)] Keselman, Nusser i Peebles przedstawili ana-
lize˛ numerycznie modelowanego wzrostu kosmicznych struktur z polem barionów i polem
CM symulowanym jednoczes´nie. Analiza tych autorów sugeruje, z˙e efekty sił ReBEL poja-
wiaja˛ce sie˛ w polu CM na małych skalach mimo, z˙e z mniejszymi amplitudami to sa˛ nadal
widoczne w towarzysza˛cym polu ge˛stos´ci barionów (patrz cytowana praca i rysunki 3, 4
i 14 tamz˙e). Niestety symulacje przedstawione w tej pracy cechuja˛ sie˛ dosyc´ niska˛ roz-
dzielczos´cia˛ mas oraz sił. Poniewaz˙ jak juz˙ wykazalis´my, efekty oddziaływan´ skalarnych
sa˛ najwie˛ksze na galaktycznych skalach odległos´ci (<∼ 1h−1 Mpc), dlatego konieczna jest
dokładniejsza i bardziej precyzyjna analiza wpływu dodatkowego oddziaływania CM na to-
warzysza˛ce struktury barionowe.
Obliczenia komputerowe dotycza˛ce symulacji wysokiej rozdzielczos´ci zawieraja˛ce bez-
zderzeniowe cza˛stki CM materii jak i cza˛stki próbkuja˛ce pole ge˛stos´ci barionów ze wzgle˛du
na dodatkowa˛ skomplikowana˛ fizyke˛ barionowa˛ (modelowanie cis´nienia, entropii i chłodze-
nia) sa˛ bardzo kosztowne obliczeniowo a zatem i długotrwałe. Na chwile˛ obecna˛ autor zdołał
przeprowadzic´ po dwie symulacje dla kaz˙dego zespołu rozwaz˙anych tutaj modeli. Zaledwie
dwie realizacje na model to zbyt mała próbka by rzetelnie oszacowac´ błe˛dy poprzez metode˛
us´redniania, wszelako zdecydowalis´my sie˛ przedstawic´ wyniki analizy tych symulacji. Za-
strzegamy jednak, z˙e ze wzgle˛du na brak rzetelnego oszacowania błe˛dów przedstawiona w
tym podrozdziale analiza ma wste˛pny i przybliz˙ony charakter.
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2.4.1 Modelowanie numeryczne
Podstawowa hydrodynamika zwia˛zana z numerycznym modelowaniem powstawania struk-
tury barionów została opisana w pierwszym rozdziale. Tutaj dodamy, z˙e poza podstawowa˛
wygładzona˛ cza˛stkowa˛ hydrodynamika˛ zastosowalis´my modelowanie dodatkowego procesu
chłodzenia i grzania barionów. Promieniste grzanie i chłodzenie barionów poprzez proces fo-
tojonizacji zostało zaimplementowane w podobny sposób jak przedstawiony w pracy [Katz
i in. (1996)]. Balans jonizacyjny pomie˛dzy helem a wodorem jest obliczany w obecnos´ci
osobno zdefiniowanego zalez˙nego od czasu tła promieniowania ultrafioletowego, przy za-
łoz˙eniu kolizyjnej równowagi jonizacyjnej. Dodatkowo została dodana metoda nierówno-
wagowego traktowania pierwotnej chemii dziewie˛ciu pierwiastków/izotopów [Yoshida i in.
(2003)]. Algorytm ten pozwala na chłodzenie gazu barionowego poprzez powstawanie cza˛-
steczkowego wodoru. Powyz˙sze metody rozszerzaja˛ce podstawowa˛ hydrodynamike˛ pozwa-
laja˛ na numeryczne modelowanie procesu zimnego kolapsu gazu barionowego. Powstawa-
nie zimnej fazy gazu barionowego jest jednym z zasadniczych procesów pozwalaja˛cych na
tworzenie sie˛ galaktyk wewna˛trz hal CM. Dla uproszczenia obliczen´ zrezygnowalis´my z
modelowania procesów gwiazdotwórczych w zimnych obłokach cza˛steczkowego wodoru.
2.4.2 Trójwymiarowe widmo mocy
Jak wykazalis´my w podrozdziale § 2.3.1 widmo mocy zaburzen´ ge˛stos´ci CM modeli
ReBEL ma wie˛ksza˛ amplitude˛ od widma mocy SMK na skalach O(rs) i mniejszych. W na-
szym modelu bariony nie „odczuwaja˛” bezpos´rednio dodatkowych oddziaływan´ skalarnych.
Jednak z drugiej strony z uwagi na to, z˙e to CM jest dominuja˛cym składnikiem wielko-
skalowych struktur kosmicznych, dynamika pola ge˛stos´ci barionów na duz˙ych skalach jest
zdominowana przez potencjał grawitacyjny CM. Dlatego problem, w jaki sposób zmiany w
przestrzennym grupowaniu sie˛ CM wywołuja˛ zmiany w przestrzennych korelacjach bario-
nów jest nietrywialny. By zmierzyc´ sie˛ z tym problemem przeanalizujemy wykresy umiesz-
czone na rysunku 2.16. Rysunek ten przedstawia ewolucje˛ czasowa˛ od z = 5,0 do z = 0
widm mocy zaburzen´ ge˛stos´ci badanych modeli. Widma mocy prezentujemy z rozbiciem na
moc zaburzen´ w polu ge˛stos´ci CM (górne połowy wykresów) i polu barionów (dolne połowy
wykresów). Na wste˛pie zauwaz˙my, z˙e widma mocy CM obliczone dla z = 0 obrazuja˛ taki
sam efekt jaki zbadalis´my juz˙ w § 2.3.1. Amplitudy widm mocy coraz silniejszych modeli
ReBEL sa˛ wie˛ksze od mocy w widmie SMK na skalach R <∼ 1h−1 Mpc. Jednoczes´nie, gdy
spojrzymy na odpowiadaja˛cy temu redshiftowi wykres z widmami mocy zaburzen´ ge˛stos´ci
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Rysunek 2.16: Ewolucja czasowa widm mocy zaburzen´ ge˛stos´ci barionów (dolne połowy
wykresów) i ciemnej materii (górne połowy wykresów). SMK (180LCDM+B) oznaczony
jest czarna˛ cia˛gła˛ linia˛, zas´ modele ReBEL sa˛ oznaczone odpowiednio czerwona˛ kreskowana˛
linia˛ (model 180B1RS1B+), niebieska˛ kropkowana˛ linia˛ (180B05RS1B+) oraz zielona˛ kre-
skowana˛ linia˛ (180B1RS05B+). Pionowe kreskowane czarne linie oznaczaja˛ liczbe˛ falowa˛
Nyquista dla tych symulacji.
barionów, to zauwaz˙ymy, z˙e widma mocy modeli ReBEL jak i ΛCDM maja˛ zgodne ampli-
tudy w całym zmierzonym zakresie liczb falowych. Jest to bardzo waz˙ny wynik. Okazuje
sie˛ bowiem, z˙e w modelach z oddziaływaniem skalarnym cza˛stek CM, dodatkowa moc za-
burzen´ obserwowana na małych skalach w polu CM nie pojawia sie˛ w polu barionów dla
z = 0. Totez˙ moz˙emy stwierdzic´, z˙e dla chwili obecnej (a = 1) pomie˛dzy polem ge˛sto-
s´ci CM a polem ge˛stos´ci barionów pojawia sie˛ dodatkowy parametr obcia˛z˙enia na skalach
R <∼ O(rs). Niestety nie jest jasne, jakie ten efekt moz˙e przynies´c´ implikacje obserwacyjne.
Jest tak dlatego, z˙e obserwacyjnym estymatorem pola ge˛stos´ci barionów i CM sa˛ galaktyki
91
ROZDZIAŁ 2. KOSMICZNE POLA GE˛STO ´SCI
i ich gromady. Galaktyki i gromady galaktyk znajduja˛ sie˛ w s´rodkach nieliniowych (zazwy-
czaj zwirializowanych) obiektów zwia˛zanych grawitacyjnie - hal CM. Hala ciemnej materii
s´ledza˛ pole ge˛stos´ci tła, jednak relacja pomie˛dzy przestrzenna˛ dystrybucja˛ hal a polem ge˛-
stos´ci masy jest zwia˛zana funkcja˛ obcia˛z˙enia b(M,R, δ) = δh(M,R, δ)/δ (gdzie δh(M,R, δ)
jest s´rednim kontrastem ge˛stos´ci hal o masach M w sferach o promieniu R z kontrastem
ge˛stos´ci pola masy δ), która w ogólnos´ci jest nieliniowa [Mo i White (1996)]. By zbadac´
dokładnie ten efekt potrzebne be˛dzie skonstruowanie sztucznych katalogów galaktyk z od-
powiednio dobrana˛ modeluja˛ca˛ funkcja˛ dystrybucji galaktyk w halach CM i porównanie
tak skonstruowanych katalogów z obserwacjami. Jest to bardzo skomplikowane zadanie i
niestety wykracza ono poza ramy niniejszej rozprawy.
Powróc´my jeszcze do rysunku 2.16 i przes´ledz´my ewolucje˛ czasowa˛ widm mocy obu pól
ge˛stos´ci. W miare˛ jak przesuwamy sie˛ do wczes´niejszych chwil ewolucji pól ge˛stos´ci zauwa-
z˙amy, z˙e amplituda widma mocy zaburzen´ ge˛stos´ci barionów w modelach ReBEL zaczyna
odbiegac´ od amplitudy widma mocy barionów modelu ΛCDM dla skal porównywalnych z
efektywnym zasie˛giem oddziaływan´ skalarnych. Najwie˛ksza˛ rozbiez˙nos´c´ obserwujemy dla
najwczes´niejszej zapisanej chwili, tj. dla z = 5. Co wie˛cej podobny efekt dotyczy równiez˙
róz˙nicy w amplitudach widm mocy CM. Jest to podobny efekt do tego, jaki zmierzylis´my
podczas analizy czasowej ewolucji skos´nos´ci i kurtozy pól ge˛stos´ci CM w podrozdziale
§ 2.3.4. Tym razem jednak w przeciwien´stwie do ewolucji S 3 i S 4 nie obserwujemy by róz˙-
nica amplitud widm ReBEL i SMK osia˛gała swoje maksimum w przedziale 0 ≤ z ≤ 5,
jest ona raczej monotoniczna w tym przedziale. Byc´ moz˙e osia˛ga ona swoje maksimum dla
wczes´niejszych etapów ewolucji, niestety ze wzgle˛du na ograniczona˛ liczebnos´c´ naszego
archiwum zapisanych pól ge˛stos´ci stwierdzenie to pozostaje spekulacja˛. Niemniej obser-
wujemy bardzo ciekawe zjawisko. Na skalach, na których wkład ewolucje˛ pola ge˛stos´ci
sił ReBEL jest efektywny i znacza˛cy, tj. na skalach porównywalnych ze stała˛ ekranowa-
nia i mniejszych, ewolucja zaburzen´ ge˛stos´ci jest szybsza w modelu ReBEL niz˙ w SMK dla
wczesnych chwil. Jednak póz´niej dla mniejszych redshiftów moc zaburzen´ ge˛stos´ci w mode-
lach ReBEL ros´nie wolniej niz˙ moc w modelu ΛCDM, dzie˛ki czemu róz˙nice w amplitudach
widm mocy pomie˛dzy modelami zmodyfikowanymi a modelem standardowym zmniejszaja˛
sie˛. Poniewaz˙ siły skalarne oddziałuja˛ na bariony tylko pos´rednio poprzez dominuja˛ce pole
ge˛stos´ci CM, efekt ten jest silniejszy dla barionów włas´nie. Dlatego dla póz´nych etapów
ewolucji barionowe widmo mocy ΛCDM niejako „dogania” barionowe widmo mocy Re-
BEL, tak, z˙e róz˙nice ich amplitud staja˛ sie˛ statystycznie nieznacza˛ce. Interpretacje˛ fizyczna˛
zaobserwowanych efektów przedstawimy w naste˛pnym podrozdziale po analizie skos´nos´ci
92
2.4. POLE GE˛STO ´SCI BARIONÓW
i kurtozy pól ge˛stos´ci barionów i CM.
2.4.3 Skos´nos´c´ i kurtoza
Po analizie widma mocy, czyli fourierowskiego obrazu 2-punktowej funkcji korelacyj-
nej czas przyjrzec´ sie˛ wyz˙szym momentom zredukowanym pól ge˛stos´ci barionów i CM w
naszych modelach.
Na rysunkach 2.17 i 2.18 umies´cilis´my wykresy przedstawiaja˛ce amplitudy hierarchiczne
S 3 i S 4 pól barionów i CM oraz stosunki skos´nos´ci i ekscesu modeli ReBEL do skos´nos´ci
i ekscesu SMK dla dwóch róz˙nych etapów ewolucji kosmicznej struktury z = 0 oraz z = 1.
Ze wzgle˛du na niewielka˛ ilos´c´ realizacji wyniki sa˛ bardzo zaszumione na małych skalach.
Niemniej moz˙emy odczytac´ ogólne tendencje jakie pojawiaja˛ sie˛ w ewolucji tych dwóch
amplitud hierarchicznych. Wykresy dotycza˛ce pól ge˛stos´ci CM potwierdzaja˛ nasze wcze-
s´niejsze wyniki z podrozdziału § 2.3.4. Na skalach istotnych dla naszych modeli, zarówno
S 3 jak i S 4 pola CM w modelach ReBEL maja˛ niz˙sze wartos´ci od odpowiednich momen-
tów zmierzonych dla modelu ΛCDM i tym razem równiez˙ ta rozbiez˙nos´c´ jest wie˛ksza dla
wyz˙szego parametru poczerwienienia kosmologicznego. To co nas w tej chwili najbardziej
interesuje znajduje sie˛ na wykresach umieszczonych po prawej stronie na kaz˙dym rysunku.
Sa˛ to wartos´ci skos´nos´ci i kurtozy zmierzone dla pól ge˛stos´ci barionów. Odnotowujemy, z˙e
efekt sił skalarnych oddziałuja˛cych na cza˛stki CM jest równiez˙ widoczny w amplitudach
hierarchicznych pola ge˛stos´ci barionów. Barionowa skos´nos´c´ i kurtoza modeli ReBEL sa˛
równiez˙ mniejsze od odpowiadaja˛cym im wartos´ciom SMK dla skal, dla których jak juz˙
ustalilis´my siły ReBEL daja˛ zauwaz˙alny wkład. Co wie˛cej, z wykresów sporza˛dzonych dla
wczes´niejszego etapu ewolucji wynika, z˙e róz˙nica pomie˛dzy S 3 i S 4 modeli ReBEL a SMK
jest wie˛ksza dla pola ge˛stos´ci barionów, a nie jak to obserwowalis´my w przypadku widma
mocy dla pola ge˛stos´ci CM. Jest to bardzo interesuja˛ce, gdyz˙ ten włas´nie efekt moz˙e byc´ po-
tencjalnie obserwowalny. Mimo skomplikowanej w ogólnos´ci relacji wia˛z˙a˛cej gładkie pole
ge˛stos´ci masy tła z galaktykami i halami CM, niz˙sza skos´nos´c´ i kurtoza pola ge˛stos´ci po-
winna dac´ zauwaz˙alny wkład do przestrzennych korelacji galaktyk. Przestrzenne korelacje
hal CM zbadamy w naste˛pnym rozdziale.
Przedstawimy teraz nasza˛ interpretacje˛ fizyczna˛ opisanych powyz˙ej efektów. Pocza˛t-
kowe małe zaburzenia ge˛stos´ci maja˛ w obu modelach charakter gaussowski. Wczesna ewo-
lucja pola ge˛stos´ci ma charakter liniowy, to jest mody fourierowskie odpowiadaja˛ce zaburze-
niom o róz˙nych skalach ewoluuja˛ niezalez˙nie. W miare˛ jak proces niestabilnos´ci grawitacyj-
nej zwie˛ksza kontrast ge˛stos´ci, zaburzenia o coraz wie˛kszych rozmiarach wchodza˛ w rez˙im
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Rysunek 2.17: Skos´nos´c´ pola ge˛stos´ci barionów i CM. U góry prezentujemy wyniki dla
z = 0, zas´ w dolnej cze˛s´ci rysunku dla z = 1. Górne cze˛s´ci wykresów prezentuja˛ wartos´ci
S 3(R), zas´ dolne cze˛s´ci wykresów iloraz S ReBEL3 /S LCDM3 .
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Rysunek 2.18: Kurtoza pola ge˛stos´ci barionów i CM. U góry prezentujemy wyniki dla z = 0,
zas´ w dolnej cze˛s´ci rysunku dla z = 1. Górne cze˛s´ci wykresów prezentuja˛ wartos´ci S 4(R),
zas´ dolne cze˛s´ci wykresów iloraz S ReBEL4 /S LCDM4 .
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nieliniowej ewolucji. Nieliniowe zaburzenia ge˛stos´ci nie ewoluuja˛ juz˙ oddzielnie, lecz za-
czynaja˛ oddziaływac´ na siebie nawzajem. Poniewaz˙ rozwaz˙ane tutaj oddziaływania skalarne
cza˛stek CM maja˛ skon´czony zasie˛g, efektywnie ograniczony przez stała˛ we współporusza-
ja˛cym układzie współrze˛dnych długos´c´ ekranowania, to wzmacniaja˛ one ewolucje˛ tylko mo-
dów z k <∼ 2pi/rs. Odpowiednie mody zaburzen´ narastaja˛ wie˛c szybciej w modelu ReBEL niz˙
w modelu ΛCDM (patrz równanie




	1.92 w pierwszym rozdziale), zatem szybciej równiez˙
zwia˛zane z nimi kontrasty ge˛stos´ci osia˛gaja˛ nieliniowa˛ granice˛ δ  1. Poniewaz˙ zaburzenia
w modelu ReBEL o rozmiarach R <∼ rs wczes´niej wchodza˛ w nieliniowy etap ewolucji to
odpowiednie amplitudy P(k), S 3 i S 4 zwia˛zane z modelem ReBEL na tych skalach odbie-
gaja˛ od wartos´ci SMK. W miare˛ jak w modeluΛCDM zaburzenia ge˛stos´ci o dyskutowanych
rozmiarach wchodza˛ w etap nieliniowy, róz˙nice pomie˛dzy SMK a ReBEL zmniejszaja˛ sie˛,
co dokładnie obserwujemy w przeprowadzonych symulacjach kosmologicznych.
Reasumuja˛c, przedstawione w tym podrozdziale badania, mimo iz˙ maja˛ charakter wste˛pny,
wskazuja˛ na istote˛ róz˙nicy pomie˛dzy SMK a modelem ReBEL. W ogólnos´ci proces powsta-
wania wielkoskalowych struktur materii w obu modelach jest podobny, jego wynikiem jest
powstanie wielkoskalowej struktury kosmicznej sieci z pustkami jako dominuja˛cymi prze-
strzennie składnikami i zge˛stkami materii układaja˛cymi sie˛ we włókna, płachty i hala. Jed-
nakz˙e podstawowa róz˙nica polega na tym, z˙e na skalach, na których oddziaływania skalarne
sa˛ efektywne, proces powstawania i ewolucji kosmicznych struktur jest przyspieszony w
modelu ReBEL wzgle˛dem ΛCDM. Nielinowe i gwałtowne powstawanie struktur na galak-
tycznych skalach odległos´ci wyste˛puje w obu modelach, lecz w przypadku modelu ReBEL
ta gwałtowna cze˛s´c´ (wirializacja, poła˛czenia galaktyk, akrecja otaczaja˛cej materii i zaburze-
nia pływowe) jest przesunie˛ta do odpowiednio wczes´niejszych etapów kosmicznej historii.
Moz˙e miec´ to ciekawe i waz˙ne implikacje dla teorii powstawania galaktyk. Szerzej tym pro-
blemem zajmiemy sie˛ w naste˛pnym rozdziale.
2.5 Podsumowanie
W rozdziale tym przedstawilis´my wyniki i ich analize˛ przeprowadzonych przez nas sy-
mulacji kosmologicznych powstawania wielkoskalowych struktur w polach ge˛stos´ci CM i
barionów w modelach ReBEL i ΛCDM. Nasza analiza dotyczyła statystyki wielkoskalo-
wych pól ge˛stos´ci, a w szczególnos´ci widma mocy zaburzen´ ge˛stos´ci P(k), N-punktowych
funkcji korelacyjnych ξn i zwia˛zanych z nimi hierarchicznych amplitud S n oraz funkcji ge˛-
stos´ci prawdopodobien´stwa PN . Do najwaz˙niejszych wyników naukowych przedstawionych
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przez nas w tym rozdziale nalez˙y wykazanie, z˙e:
• model ReBEL pomimo zmodyfikowanej dynamiki wytwarza wielkoskalowe struk-
tury materii statystycznie równowaz˙ne strukturom modelu ΛCDM na skalach R ≥
8h−1 Mpc,
• widma mocy barionowego pola ge˛stos´ci dla z = 0 nie wykazuje róz˙nic pomie˛dzy
modelami ReBEL a SMK dla wszystkich zbadanych liczb falowych,
• róz˙nice pomie˛dzy statystycznymi obserwablami zwia˛zanymi z polami ge˛stos´ci (widmo
mocy, skos´nos´c´ i kurtoza) modeli ReBEL a modelemΛCDM sa˛ wie˛ksze dla wyz˙szych
redshiftów; przy czym dla CM sygnał osia˛ga maksimum w okolicy 0, 5 < z < 2, 0,
zas´ dla pola ge˛stos´ci barionów sygnał (róz˙nice w wartos´ci pomie˛dzy ReBEL a SMK)
zachowuje sie˛ monotoniczne i jest najsilniejszy dla najwczes´niejszej zbadanej przez
nas chwili ewolucji z = 5,
• analiza funkcji ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa kontrastu ge˛stos´ci pola CM implikuje,
z˙e wielkoskalowe pustki w modelu ReBEL statystycznie zawieraja˛ mniej materii (od-
powiadaja˛cy kontrast ge˛stos´ci δ osia˛ga niz˙sze wartos´ci) niz˙ pustki w SMK,
• róz˙nice w wartos´ciach amplitud hierarchicznych na skali R = 1,38h−1 Mpc pomie˛dzy
modelem ReBEL a ΛCDM w przypadku kurtozy sa˛ wie˛ksze niz˙ dla skos´nos´ci pola
ge˛stos´ci,
• „s´lad” oddziaływan´ skalarnych CM pojawiaja˛cy sie˛ w towarzysza˛cym polu barionów
jest zauwaz˙alny, zwłaszcza dla wczesnych etapów ewolucji; niemniej analiza zwia˛-
zana z barionami nie jest s´cis´le konkluzywna bowiem liczba symulacji zawieraja˛cych
róz˙ne realizacje wyjs´ciowego widma mocy była niewystarczaja˛ca by wynikom przy-
pisac´ statystyczna˛ wage˛,
• nieliniowa ewolucja pola ge˛stos´ci na skalach R ∼ O(rs) i mniejszych zaczyna sie˛
wczes´niej w modelu ReBEL; videlicet kosmiczna struktura materii na galaktycznych
skalach odległos´ci powstaje wczes´niej w modelu ReBEL.
Powyz˙sze wyliczenie upowaz˙nia nas to stwierdzenia, z˙e po pierwsze efekty zwia˛zane z ist-
nieniem dodatkowego oddziaływania pomie˛dzy cza˛stkami CM powinny dac´ teoretycznie
obserwowalny sygnał zwia˛zany z wielkoskalowym polem ge˛stos´ci. To jaka jest szacowana
teoretyczna wielkos´c´ tego sygnału wymaga dalszych badan´. Po drugie moz˙emy stwierdzic´,
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z˙e cze˛s´c´ obserwowanych efektów ReBEL idzie w dobrym kierunku jez˙eli chodzi o dys-
kutowane w pierwszym rozdziale problemy modelu ΛCDM. W szczególnos´ci „produkcja”
bardziej pustych pustek oraz szybsze powstawanie struktury moz˙e pomóc złagodzic´ napie˛cia
pomie˛dzy teoria˛ a obserwacjami SMK.
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Obiekty zwia˛zane grawitacyjnie - hala CM
3.1 Wste˛p
W tym rozdziale zajmiemy sie˛ badaniem wpływu oddziaływan´ skalarnych na własnos´ci
wewne˛trzne jak i korelacje przestrzenne hal CM. Hala CM to bardzo waz˙ne obiekty pojawia-
ja˛ce sie˛ w wielkoskalowym polu ge˛stos´ci. Sa˛ to obiekty zwia˛zane grawitacyjnie, które po-
wstaja˛c, tworza˛ hierarchiczna˛ strukture˛. To włas´nie hala ciemnej materii tworza˛ „gniazda“,
w s´rodku których chłodny zapadaja˛cy sie˛ gaz barionowy tworzy galaktyki. Zatem hala CM
sa˛ niejako „domami“ w których zamieszkuja˛ galaktyki wraz ze swoimi satelitami, oraz grupy
i gromady galaktyk. Własnos´ci hal CM sa˛ od szeregu lat badane za pomoca˛ symulacji N-
ciałowych [Power i Knebe (2006); Power i in. (2003); Kazantzidis i in. (2004); Kravtsov i in.
(2004b); White i Frenk (1991); Klypin i in. (1999); Moore (2001); Kravtsov i in. (2004a);
Tinker i Conroy (2009); Stewart i in. (2008a); Navarro i in. (1997); Reed i in. (2007);
Warren i in. (1992)], dlatego bardzo waz˙ne jest zbadanie czy, i jez˙eli tak to jak, dodatkowe
oddziaływania skalarne wpływaja˛ na własnos´ci hal CM?
Cze˛s´c´ wyników zaprezentowanych w tym rozdziale została juz˙ zawarta w pracach [Hel-
lwing i in. (2010)] i [Hellwing (2010)]. W pierwszej pracy przedstawiono wyniki badan´
wpływu modelu ReBEL na czasy uformowania sie˛ hal. W pracy tej drugi autor Steffen R.
Knollman sporza˛dził katalogi hal CM wykorzystuja˛c program AHF i symulacje N-ciałowe
wykonane przez autora rozprawy, oraz wygenerował drzewa poła˛czen´ dla tych katalogów.
Trzeci autor wspomnianej pracy Alexander Knebe kontrybuował razem z drugim autorem do
dyskusji uzyskanych wyników. Wykład wspomnianych współautorów został za ich zgodna˛
wykorzystany i przedstawiony równiez˙ w tej rozprawie. Wszystkie obliczenia i estymacje
parametrów we wspomnianej pracy zostały wykonane przez autora rozprawy. Druga wspo-
mniana praca porusza zagadnienie profili ge˛stos´ci oraz parametrów opisuja˛cych geometrie˛
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hal CM w modelach ReBEL. Przedstawia ona wste˛pne wyniki wspomnianych zagadnien´
uzyskane na podstawie symulacji o niz˙szej, niz˙ wykorzystane w tej rozprawie, symulacje.
Autor rozprawy jest równiez˙ jedynym autorem wspomnianej pracy.
3.2 Modelowanie numeryczne
Tablica 3.1: Parametry symulacyjne i kosmologiczne wyste˛puja˛ce w zespołach symulacji.
Nr oznacza liczbe˛ losowych realizacji tego samego pocza˛tkowego widma mocy P(k), β i
rs [h−1 kpc] to uz˙yte w zespole symulacji parametry modelu ReBEL, L oznacza długos´c´
pudła obliczeniowego (w h−1 Mpc), zwp to poczerwienienie warunków pocza˛tkowych sy-
mulacji, Ωm i ΩΛ okres´laja˛ bezwymiarowe parametry ge˛stos´ci odpowiednio materii i stałej
kosmologicznej dla chwili obecnej z = 0, σ8 to amplituda fluktuacji ge˛stos´ci w sferze o
promieniu 8h−1 Mpc, h oznacza obecna˛ wartos´c´ bezwymiarowego parametru Hubble’a, mp
to masa cza˛stki podzielona przez 108h−1M, ε to uzyskana rozdzielczos´c´ sił (w h−1 kpc)
i w kon´cu przez l oznaczylis´my tutaj s´rednia˛ odległos´c´ mie˛dzycza˛stkowa˛ danego zespołu
symulacji (w h−1 kpc), zas´ Ncz to liczba cza˛stek uz˙ytych w eksperymencie.
zespół Nr β rs L zwp Ωm ΩΛ σ8 h mp ε l Ncz
180LCDM 8 0 0 180 40 0,3 0,7 0,8 0,7 289 168 703 2563
180B-05RS1000 8 -0,5 1000 180 40 0,3 0,7 0,8 0,7 289 168 703 2563
180B02RS1000 8 0,2 1000 180 40 0,3 0,7 0,8 0,7 289 168 703 2563
180B1RS1000 8 1 1000 180 40 0,3 0,7 0,8 0,7 289 168 703 2563
32LCDM 1 0 0 32 50 0,3 0,7 0,8 0,7 0,203 6 62,5 5123
32B05RS100 1 0,5 100 32 50 0,3 0,7 0,8 0,7 0,203 6 62,5 5123
32B05RS200 1 0,5 200 32 50 0,3 0,7 0,8 0,7 0,203 6 62,5 5123
32B05RS500 1 0,5 500 32 50 0,3 0,7 0,8 0,7 0,203 6 62,5 5123
32B05RS1000 1 0,5 1000 32 50 0,3 0,7 0,8 0,7 0,203 6 62,5 5123
32B1RS1000 1 1,0 1000 32 50 0,3 0,7 0,8 0,7 0,203 6 62,5 5123
Do analizy własnos´ci własnych hal CM potrzebowac´ be˛dziemy symulacji N-ciałowych
o najwyz˙szej moz˙liwej rozdzielczos´ci sił i mas. Z drugiej strony, jez˙eli chcemy zbadac´ wła-
snos´ci korelacji przestrzennych hal to musimy uz˙yc´ symulacji o odpowiednio duz˙ym roz-
miarze pudła. Ze wzgle˛du na to, z˙e w kosmologicznych symulacjach N-ciałowych rozmiar
pudła jest antyskorelowany z rozdzielczos´cia˛ mas zdecydowalis´my sie˛ uz˙yc´ dwóch róz˙nych
zestawów symulacji. Pierwszy zbiór symulacji to zespół statystyczny symulacji wykona-
nych w pudle obliczeniowym o długos´ci 180h−1 Mpc we współrze˛dnych współporuszaja˛-
cych sie˛. Be˛da˛ to dokładnie te same symulacje jakich wyniki analizowalis´my w poprzednim
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rozdziale. Cechuja˛ sie˛ one odpowiednio duz˙a˛ obje˛tos´cia˛ lecz zarazem bardzo słaba˛ rozdziel-
czos´cia˛, dlatego katalogi hal utworzone z tych wyników tych symulacji be˛da˛ zawierały tylko
spisy obiektów zwia˛zanych grawitacyjnie. Jednak własnos´ci wewne˛trzne hal z tych symu-
lacji nie be˛da˛ dobrze okres´lone ze wzgle˛du na zbyt mała˛ liczbe˛ cza˛stek przypadaja˛cych na
pojedyncze halo. Katalogów z tych symulacji uz˙yjemy do analizy własnos´ci przestrzennego
gromadzenia sie˛ hal w naszych modelach. Nadaja˛ sie˛ one do tego bardzo dobrze, bowiem
na kaz˙dy model przypada tutaj 8 realizacji widma mocy, zatem wielkoskalowe własnos´ci
katalogów hal z tych symulacji be˛da˛ mogły byc´ us´rednione po zespole. Drugi zbiór symu-
lacji posłuz˙y nam do szczegółowego badania własnos´ci hal CM takich jak profile ge˛stos´ci,
parametry opisuja˛ce geometrie˛ i wewne˛trzna˛ kinematyke˛ jak równiez˙ indywidualne historie
akrecji masy. Symulacje, które tworza˛ drugi zbiór cechuja˛ sie˛ odpowiednio wysoka˛ rozdziel-
czos´cia˛. Kaz˙dy eksperyment numeryczny zawierał 5123 cza˛stek ciemnej materii zawartych
w pudle o współporuszaja˛cej sie˛ długos´ci 32h−1 Mpc. Zatem pojedyncza cza˛stka CM w tych
symulacjach ma mase˛ mp ' 2 × 107h−1M. W tych symulacjach halo CM odpowiadaja˛ce
galaktyce takiej jak Droga Mleczna be˛dzie sie˛ składac´ z około 105 cza˛stek; jest to liczba
w zupełnos´ci wystarczaja˛ca by rzetelnie wyznaczyc´ parametry wewne˛trzne hala. Co wie˛-
cej w naszych symulacjach wysokiej przestrzenna˛ rozdzielczos´ci ustalilis´my rozdzielczos´c´
sił na poziomie ∼ 6h−1 kpc, co zapewnia, z˙e symulacje te włas´ciwie s´ledza˛ wewne˛trzne
nieliniowe procesy dynamiczne zachodza˛ce w halach CM. Symulacje wysokiej rozdziel-
czos´ci o opisanych powyz˙ej parametrach sa˛ bardzo kosztowne obliczeniowo i dlatego ich
wykonanie jest czasochłonne. Z tego wzgle˛du zdecydowalis´my sie˛ przeprowadzic´ tylko po
jednej realizacji tego samego widma mocy na badany model. To uniemoz˙liwia nam us´red-
nianie po zespole symulacji. Zamiast us´redniac´ po zespole symulacji be˛dziemy us´redniac´
badane parametry po populacji hal zidentyfikowanych w danej symulacji. Zaoszcze˛dzony
czas obliczeniowy wykorzystalis´my do wykonania symulacji szerszej gamy modeli ReBEL,
gdzie uz˙ylis´my czterech róz˙nych wartos´ci parametru rs. W tabeli 3.1 zebralis´my wszyst-
kie istotne parametry i własnos´ci symulacji których wyniki be˛dziemy analizowac´ w tym
rozdziale. Przyjmuja˛c konwencje˛ z poprzedniego rozdziału kaz˙dej symulacji przypisalis´my
unikalna˛ etykiete˛. Konwencja tworzenia etykiet jest taka sama jak w poprzednim rozdziale, z
ta˛ róz˙nica˛, z˙e teraz wartos´c´ długos´ci ekranowania rs danego modelu jest wyraz˙ona w etykie-
cie w h−1 kpc. Zatem etykieta np. 180B02RS1000 oznacza symulacje wykonane w pudle o
długos´ci 180h−1 Mpc modelu ReBEL o parametrach β = 0,2 i rs = 1000h−1 kpc = 1h−1 Mpc,
natomiast etykieta 32B05RS200 odpowiada symulacji przeprowadzonej w domenie o roz-
miarze 32h−1 Mpc modelu ReBEL o parametrach β = 0,5 i rs = 200h−1 kpc = 0,2h−1 Mpc.
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3.2.1 Identyfikacja hal w polu ge˛stos´ci
Do identyfikacji hal i sub-hal CM na podstawie pól ge˛stos´ci i pre˛dkos´ci z naszych
symulacji N-ciałowych posłuz˙ymy sie˛ programem AHF (skrót z ang. AMIGA Halo Fin-
der), który jest szukaczem hal wykorzystuja˛cym metody równoległego przetwarzania typu
MPI+OpenMP1. AHF jest naste˛pca˛ programu MHF [Gill i in. (2004)]. Szczegółowy opis al-
gorytmów i procedur uz˙ytych w programie AHF jest zawarty w artykule autorów programu
[Knollmann i Knebe (2009)]. Szukacz hal AHF uz˙ywa techniki adaptatywnego zage˛szczania
siatki przestrzennej, by wyznaczyc´ miejsca w polu ge˛stos´ci be˛da˛ce kandydatami na s´rodki
hal. Naste˛pnie program próbkuje ge˛stos´c´ wokół kaz˙dego takiego s´rodka w radialnie zagniez˙-
dz˙onych cienkich wycinkach kul. Próbkowanie kon´czy sie˛, gdy us´redniony kontrast ge˛stos´ci
osia˛gnie granice wirialnego nadmiaru ge˛stos´ci ρhalo = ∆wirρt. Dla z = 0 i Wszechs´wiata
ΛCDM ∆wir = 340 w jednostkach ge˛stos´ci tła ρt [Gross (1997)]2. Tak wyznaczony kan-
dydat na halo CM jest naste˛pnie poddawany testom, wszystkie niezwia˛zane cza˛stki zostaja˛
usunie˛te, a przed ostatecznym wyliczeniem własnos´ci danego hala uwzgle˛dnia sie˛ równiez˙
jego strukture˛ wewne˛trzna˛ (populacje˛ satelitarnych sub-hal). Odległos´c´ ostatniej próbkuja˛cej
powłoki od s´rodka masy hala ustala promien´ wirialny hala Rwir. Odnotujmy, z˙e odpowied-
nie procedury programu AHF zostały zmienione, by uwzgle˛dniac´ zmodyfikowany potencjał
grawitacyjny typu ReBEL.
Poczynaja˛c od katalogów hal wyznaczonych dla z = 0, konstruujemy tzw. drzewa-
poła˛czen´3 dla kaz˙dej symulacji poprzez krzyz˙owe korelowanie cza˛stek konstytuuja˛cych hala
CM dla kaz˙dego zapisanego kroku czasowego. Dla kaz˙dego hala zapisujemy wszystkich po-
tencjalnych przodków i wybieramy na głównego przodka halo, które maksymalizuje funkcje˛
dobroci
F = N1N2/N2s ,




	3.1
gdzie N1,2 i Ns oznaczaja˛ liczbe˛ cza˛stek składaja˛cych sie˛ na dane hala oraz liczbe˛ cza˛stek
wspólnych. Poniewaz˙ róz˙ne rozwaz˙ane przez nas modele w symulacjach wysokiej rozdziel-
czos´ci uz˙ywaja˛ warunków pocza˛tkowych o takich samych fazach, to uz˙ywaja˛c powyz˙szej
metody krzyz˙owo korelujemy równiez˙ hala z róz˙nych modeli, znajduja˛c dla hal z symulacji
32LCDM odpowiadaja˛ce mu halo w kaz˙dej z symulacji modelu ReBEL.
1Program AHF jest ogólnie doste˛pny w Internecie pod adresem http://popia.ft.uam.es/AMIGA
2Druga˛ ogólnie przyje˛ta˛ konwencja˛ jest wyraz˙anie nadmiaru ge˛stos´ci wirialnej w jednostakch ge˛stos´ci
krytycznej ρc, wtedy ∆′wir = 340Ωm, bowiem ρt = Ωmρc.
3Drzewo poła˛czen´ to takie drzewo, w którym na szczycie znajduje sie˛ halo wynikowe dla z = 0, zas´ kolejne
poziomy i rozgałe˛zienia prowadza˛ do hal, które poła˛czyły sie˛ na danym etapie z przodkiem hala kon´cowego.
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3.3 Statystyka populacji hal CM
3.3.1 Funkcja masy hal
Funkcja masy odzwierciedla ge˛stos´c´ liczbowa˛ obiektów (hal CM) o zadanej masie. Kształt
i amplituda funkcji mas zawiera informacje˛ o tym, jaka jest obfitos´c´ hal o róz˙nych ma-
sach. Jej wysoko-masowy ogon jest szczególnie wraz˙liwy na wartos´c´ parametru normalizacji
widma mocyσ8. Oznacza to, z˙e obfitos´c´ obiektów takich jak gromady i supergromady galak-
tyk jest dobrym estymatorem parametru σ8. W s´wiecie barionów odpowiednikiem funkcji
masy jest funkcja jasnos´ci galaktyk podaja˛ca ge˛stos´c´ liczbowa˛ galaktyk o zadanej jasnos´ci
absolutnej. Relacja ła˛cza˛ca funkcje mas hal CM z funkcja˛ jasnos´ci galaktyk jest w ogólno-
s´ci nietrywialna. Funkcje mas hal wyliczone z wyników symulacji N-ciałowych sa˛ wyko-
rzystywane do konstrukcji sztucznych funkcji jasnos´ci, jednak w procedurze tej zazwyczaj
uz˙ywa sie˛ parametrów fenomenologicznych i normalizacyjnych pochodza˛cych z danych ob-
serwacyjnych. Niemniej teoretyczna funkcja mas hal CM jest sama w sobie interesuja˛ca,
gdyz˙ jej kształt odzwierciedla charakter procesu kolapsu grawitacyjnego i hierarchicznego
charakteru powstawania struktur kosmicznych. Zajmiemy sie˛ tutaj analiza˛ funkcji mas wyli-
czonych z katalogów hal pochodza˛cych z symulacji przeprowadzonych w pudle o rozmiarze
180 współporuszaja˛cych sie˛ h−1 Mpc.
Formalizm Pressa-Schechtera
Zanim przyjrzymy sie˛ wynikom symulacji N-ciałowych warto pos´wie˛cic´ chwile˛ uwagi
na rozwaz˙ania teoretyczne zwia˛zane z funkcja˛ mas. We Wszechs´wiecie wypełnionym zimna˛
ciemna˛ materia˛ tylko pierwotne fluktuacje o małych rozmiarach były w stanie przetrwac´ pro-
ces rekombinacji wodoru. Zatem nieliniowy kolaps struktur o rozmiarach sub-galaktycznych
wydaje sie˛ byc´ pierwszym procesem pojawiaja˛cym sie˛ po rekombinacji. Te struktury o ma-
łych skalach naste˛pnie gromadziły sie˛ w pewna˛ „hierarchie˛“, sukcesywnie ła˛cza˛c sie˛ by
stworzyc´ wie˛ksze obiekty. [Press i Schechter (1974)] zaproponowali formalizm analityczny
opisuja˛cy proces hierarchicznego powstawania struktur kosmicznych, poczynaja˛c od mo-
mentu kiedy fluktuacje ge˛stos´ci osia˛gaja˛ taka˛ amplitude˛, z˙e moz˙na uwaz˙ac´, iz˙ uformowały
sie˛ one w zwia˛zane grawitacyjnie obiekty. Podstawowym załoz˙eniem formalizmu Pressa-
Schechtera (PS) jest przyje˛cie, z˙e nawet jez˙eli pole ge˛stos´ci jest nieliniowe, to amplitudy
modów o duz˙ych długos´ciach w polu wynikowym sa˛ bliskie amplitudom przewidzianym
przez teorie˛ liniowa˛. Z teorii liniowej wiadome jest, z˙e masywny zge˛stek materii przejdzie
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kolaps grawitacyjny, jez˙eli s´rednia nadwyz˙ka ge˛stos´ci w obje˛tos´ci zawieraja˛cej rozwaz˙ana˛
mase˛ przekroczy pewna˛ granice˛, która jest rze˛du jednos´ci (δc). Przy czym jakkolwiek ist-
nieja˛ca wewne˛trzna struktura zge˛stka materii nie wpływa na powyz˙sze twierdzenie. Moz˙na
oszacowac´ własnos´ci tych zwia˛zanych struktur, stosuja˛c sztuczne wygładzanie pocza˛tko-
wego pola ge˛stos´ci za pomoca˛ funkcji filtra. Jez˙eli funkcja filtra ma pewna˛ charakterystyczna˛
długos´c´ R f , wtedy typowa wielkos´c´ wygładzonych fluktuacji be˛dzie proporcjonalna do tej
charakterystycznej długos´ci. Totez˙ moz˙emy tym wygładzonym fluktuacjom przypisac´ mase˛
M ∼ ρ0R3f ,




	3.2
gdzie ρ0 jest ge˛stos´cia˛ tła danego modelu. ´Scisła postac´ funkcji filtra jest tutaj dowolna, lecz
zazwyczaj z uwagi na uproszczenie rachunków na funkcje˛ filtra wybiera sie˛ funkcje˛ Gaussa
ba˛dz´ funkcje˛ filtra sferycznego (to jest kule˛ o jednostkowej wadze).
Dla pola ge˛stos´ci o zaburzeniach gaussowskich mamy, z˙e fazy fal tworza˛cych zaburzenia
ge˛stos´ci sa˛ losowe, zas´ dystrybucja amplitud zaburzen´ w danej wygładzanej obje˛tos´ci V z
charakterystyczna˛ długos´cia˛ R ≡ R f jest opisana przez funkcje˛ Gaussa
p(δ) = 1√
2piσ(R)
exp
(
− δ
2
2σ2(R)
)
,




	3.3
gdzie σ(R) jest liniowa˛ s´rednia˛ kwadratowa˛ wygładzonej δ. Prawdopodobien´stwo, z˙e dany
punkt znajduje sie˛ w sferze o promieniu R i nadwyz˙ce ge˛stos´ci wie˛kszej niz˙ nadwyz˙ka kry-
tyczna wymagana dla kolapsu (δ > δc) jest dane przez
P(δ > δc|R) = 12
[
1 − er f
(
δc√
2σ(R)
)]
.




	3.4
Zauwaz˙my, z˙e krytyczna nadwyz˙ka ge˛stos´ci δc wymagana dla kolapsu jest dana przez roz-
waz˙any model grawitacyjnego kolapsu. Dla przykładu, model sferycznego kolapsu grawi-
tacyjnego przewiduje, z˙e zaburzenie ge˛stos´ci zapadnie sie˛ grawitacyjnie, jez˙eli jego liniowa
nadwyz˙ka ge˛stos´ci osia˛gnie wartos´c´ δc ∼ 1,69 [Peebles (1980)].
Argument PS zawiera sie˛ w stwierdzeniu, z˙e powyz˙sze prawdopodobien´stwo jest pro-
porcjonalne do prawdopodobien´stwa, z˙e dany punkt kiedykolwiek znalazł sie˛ wewna˛trz za-
padnie˛tego obiektu o rozmiarach wie˛kszych niz˙ R. Oznacza to, z˙e obiekty istnieja˛ce w da-
nej epoce ewolucji pola ge˛stos´ci to tylko takie, które dopiero co osia˛gne˛ły granice˛ kolapsu
δ = δc. Dla przykładu, jez˙eli z punktem zwia˛zana jest nadwyz˙ka ge˛stos´ci wie˛ksza od war-
tos´ci krytycznej dla danej skali R, to z tym samym punktem be˛dzie zwia˛zana nadwyz˙ka
dokładnie równa granicy krytycznej (δ = δc), jez˙eli tylko przeprowadzimy wygładzanie na
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pewnej wie˛kszej od R skali. Zatem taki punkt be˛dzie zaliczony do zapadnie˛tego obiektu o
wie˛kszych rozmiarach.
Dlatego tez˙ cze˛s´c´ Wszechs´wiata (pola ge˛stos´ci), która skondensowała do obiektów o
masach > M, moz˙e byc´ zapisana w uniwersalnej postaci jako
F(> M) = 1 − er f
(
ν√
2
)
,




	3.5
gdzie ν = δc/σ(M) odpowiada krytycznej granicy kolapsu wyraz˙onej w jednostkach s´redniej
kwadratowej fluktuacji pola ge˛stos´ci. Pojawiaja˛cy sie˛ tutaj czynnik 2, który nie wyste˛puje
w równaniu




	3.4 , został wprowadzony przez PS by uwzgle˛dnic´ problem, z˙e połowa masy
pozostaje nieuwzgle˛dniona jez˙eli uz˙yjemy bezpos´rednio prawdopodobien´stwa z tego rów-
nania.
Teraz moz˙na wyrazic´ całkowe prawdopodobien´stwo poprzez funkcje˛ mas f (m) jako
M f (M)
ρ0
=
∣∣∣∣ dFdM ∣∣∣∣ , 
 	3.6
z funkcja˛ mas zdefiniowana˛ w taki sposób, z˙e f (M)dM jest ge˛stos´cia˛ liczbowa˛ we współ-
rze˛dnych współporuszaja˛cych sie˛ obiektów o masach w przedziale dM; ρ0 jest zas´ całkowita˛
współporuszaja˛ca˛ ge˛stos´cia˛.
Zatem,
M2 f (M)
ρ0
=
dF
dln M
=
∣∣∣∣ dlnσdln M ∣∣∣∣
√
2
pi
ν exp
(
−ν
2
2
)
.




	3.7
M2 f (M)/ρ0 jest tutaj funkcja˛ mnogos´ci, która odpowiada cze˛s´ci całkowitej masy zawartej
przez obiekty w jednostkowym obszarze ln M.
Formalizm PS oraz jego rozszerzenia [Lacey i Cole (1994)] jest szeroko uz˙ywany do
modelowania ewolucji i formowania sie˛ struktur takich jak gromady galaktyk i hala CM, jak
równiez˙ do badania relacji obcia˛z˙enia pomie˛dzy dystrybucja˛ zwirializowanych obiektów a
dystrybucja˛ pola masy tła. My posłuz˙ymy sie˛ tym formalizmem do sprawdzenia naszych
numerycznych funkcji mas hal CM.
Na podstawie katalogów hal z naszych symulacji w pudłach o długos´ci 180h−1 Mpc wy-
liczylis´my całkowe (kumulatywne) funkcje mas (CFM). Zdecydowalis´my sie˛ na całkowe
funkcje mas, gdyz˙ charakteryzuja˛ sie˛ one mniejsza˛ czułos´cia˛ na zaburzenia spowodowane
niska˛ statystyka˛ (mała˛ próbka˛) hal niz˙ zwykłe funkcje mas. Całkowa funkcja masy jest zde-
finiowana jako ge˛stos´c´ liczbowa hal o masach wie˛kszych niz˙ masa podana w argumencie
n(> M) = NH(> M)
L3
,




	3.8
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Rysunek 3.1: Całkowa funkcja mas dla symulacji 180h−1 Mpc.
gdzie NH(> M) oznacza liczbe˛ hal o masach wie˛kszych niz˙ M znalezionych we współpo-
ruszaja˛cej sie˛ obje˛tos´ci L3h−3Mpc3. Na rysunku 3.1 umies´cilis´my całkowe funkcje mas hal
z symulacji 180LCDM, 180B02RS1000, 180B1RS1000, jak równiez˙ teoretyczne przewidy-
wania wyliczone metoda˛ PS (linia pomaran´czowa) oraz fit podany przez [Reed i in. (2007)]
(linia fioletowa). CFM zarówno PS jak i Reeda i innych zostały wyliczone przy uz˙yciu pa-
rametrów kosmologicznych zgodnych z tymi uz˙ytymi w symulacjach. Formuła podana w
pracy [Reed i in. (2007)] oparta jest o numeryczna˛ aproksymacje˛ wyekstrahowana˛ z bardzo
duz˙ej serii symulacji N-ciałowych.
Wartos´ci CFM zostały obliczone poprzez us´rednianie po katalogach z danego zespołu
symulacji. Słupki błe˛dów odpowiadaja˛ce jednemu odchyleniu standardowemu od s´redniej z
zespołu, ze wzgle˛du na czytelnos´c´ pokazujemy je tylko dla CFM modelu ΛCDM, dla po-
zostałych symulacji błe˛dy sa˛ tego samego rze˛du. Na wste˛pie moz˙emy odnotowac´, z˙e CFM
naszego modelu porównania (SMK) dosyc´ dobrze pasuje do teoretycznych przewidywan´. Co
równiez˙ warte podkres´lenia, CFM PS lepiej opisuje nasza˛ numeryczna˛ CFM dla wie˛kszych
mas (M > 1013h−1M), gorzej sobie radza˛c dla obiektów lz˙ejszych. Dokładnie odwrotne
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zachowanie wyste˛puje dla formuły Reeda i innych, aczkolwiek w tym przypadku formuła
numeryczna Reeda w zasadzie w zakresie 1σ zgadza sie˛ z numeryczna˛ CFM modeluΛCDM
w całym zbadanym zakresie mas. Słaba zgodnos´c´ modelu PS dla małych mas nie jest za-
skakuja˛ca, gdyz˙ jak łatwo wysnuc´ z załoz˙en´ poczynionych podczas rachunku PS, formalizm
ten powinien zachowywac´ sie˛ gorzej im bardziej nieliniowe skale rozwaz˙amy, a zatem im
mniejsze masy.
Dalsza analiza rysunku 3.1 prowadzi nas do wniosków, jakie juz˙ wczes´niej pojawiły sie˛
w pracy [Hellwing i Juszkiewicz (2009)]. W zbadanym w tej symulacji zakresie mas hal
5 × 1011h−1M < M < 2 × 1015h−1M model 180B1RS1000 zawiera wie˛cej hal niz˙ model
ΛCDM, nasz testowy przypadek 180B-05RS1000 z kolei zawiera w tym przedziale mniej
hal niz˙ model porównania. Jak to juz˙ obserwowalis´my wczes´niej, róz˙nice pomie˛dzy mode-
lem 180B02RS1000 a LCDM sa˛ bardzo niewielkie i w zasadzie CFM zgadzaja˛ sie˛ ze soba˛
w ramach 1σ. Czy taka zaobserwowana amplituda CFM modelu 180B1RS1000 oznacza, z˙e
w tym modelu pojawia sie˛ wie˛cej hal o danych masach. Moz˙e to oznaczac´, z˙e kosmologia
ReBEL produkuje cie˛z˙sze hala lub, z˙e na skutek zmodyfikowanej dynamiki, hal pojawia
sie˛ wie˛cej. Hierarchiczny charakter powstawania struktur sugeruje raczej te pierwsze wyja-
s´nienie, lecz by to zbadac´ dokładniej, potrzebujemy funkcji mas obliczonych dla szerszego
zakresu mas. Problemem tym zajmiemy sie˛ niebawem podczas analizy symulacji zawieraja˛-
cych 5123 cza˛stek, gdzie rozdzielczos´c´ mas jest znacznie lepsza. By sprawdzic´, czy model
ReBEL przewiduje wie˛ksza˛ liczbe˛ s´wieca˛cych galaktyk, trzeba zbadac´ moz˙liwe relacje pro-
wadza˛ce od teoretycznej CFM hal do funkcji jasnos´ci galaktyk. Z pewnos´cia˛ jest to waz˙ne
zadanie na przyszłos´c´.
Na koniec warto podkres´lic´, z˙e CFM modelu 180B1RS1000 zgadza sie˛ w ramach 1σ z
modelem porównania w duz˙o-masowym ogonie. Jest to bardzo waz˙ne, gdyz˙ jak juz˙ wspo-
mnielis´my obfitos´c´ gromad i supergromad galaktyk (a hala o masach ∼ 1014 − 1015h−1M
powinny zawierac´ włas´nie gromady) jest bardzo czuła na wielkos´c´ parametru σ8, poza tym
funkcja jasnos´ci odpowiadaja˛ca temu przedziałowi mas jest dosyc´ dobrze poznana obserwa-
cyjnie i jakiekolwiek duz˙e odchyłki od modelu ΛCDM mogłyby stanowic´ powaz˙ne wyzwa-
nie dla modelu ReBEL.
3.3.2 Profile ge˛stos´ci
W tym podrozdziale zajmiemy sie˛ profilami ge˛stos´ci hal CM w naszych modelach. Roz-
poczynamy tutaj analize˛ hal CM zidentyfikowanych w naszych symulacjach wysokiej roz-
dzielczos´ci zawieraja˛cych 5123 cza˛stek w pudle o współporuszaja˛cej długos´ci 32h−1 Mpc.
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Od kilkunastu lat dobrze poznanym zjawiskiem jest uniwersalnos´c´ profilu ge˛stos´ci hal CM
pojawiaja˛cych sie˛ w symulacjach N-ciałowych. Poczynaja˛c od słynnej pracy [Navarro i in.
(1997)], wielu innych autorów potwierdziło, z˙e w ogólnos´ci profil ge˛stos´ci hala CM nieza-
lez˙nie od jego masy wirialnej jest dobrze opisany przez uniwersalny fit Navarro-Frenk-White
(NFW)
ρ(R) = ρ0
R
Rs
(
1 + RRs
)2 , 
 	3.9
gdzie RS to tak zwany promien´ skaluja˛cy. W ogólnos´ci parametry fitu RS i ρ0 róz˙nia˛ sie˛
pomie˛dzy halami. Całkowita masa wewna˛trz pewnego Rmaks hala opisanego takim profilem
be˛dzie
M =
∫ Rmaks
0
4piR2ρ(R)dR = 4piρ0R3s
[
ln
(
Rs + Rmaks
Rs
)
− Rmaks
Rs + Rmaks
]
.




	3.10
Dla dowolnie duz˙ych promieni Rmaks całka ta staje sie˛ rozbiez˙na, lecz zazwyczaj za krawe˛dz´
hala CM przyjmuje sie˛ jego promien´ wirialny (patrz § 3.2.1) Rwir, który jest zwia˛zany z tzw.
„parametrem koncentracji” c i promieniem skaluja˛cym Rs przez
Rwir = cRs .




	3.11
Teraz całkowita masa wirialna (zawarta w kuli o promieniu Rwir) hala be˛dzie
Mwir =
∫ Rwir
0
4piR2ρ(R)dR = 4piρ0R3s
[
ln (1 + c) − c
1 + c
]
.




	3.12
Parametr koncentracji okres´la, jak mocno zwarty jest profil hala, i waha sie˛ od kilku do
kilkudziesie˛ciu dla róz˙nych hal. Moz˙emy równiez˙ okres´lic´ całkowa˛ ge˛stos´c´ kwadratowa˛∫ Rmaks
0
4piR2ρ(R)2dR = 4pi3 R
3
sρ
2
0
[
1 − R
3
s
(Rs + Rmaks)3
]
,




	3.13
zatem s´rednia ge˛stos´c´ kwadratowa wewna˛trz Rmaks be˛dzie
〈ρ2〉Rmaks =
R3sρ20
R3
maks
[
1 − R
3
s
(Rs + Rmaks)3
]
,




	3.14
co dla promienia wirialnego upraszcza sie˛ do
〈ρ2〉Rwir =
ρ20
c3
[
1 − 1(1 + c)3
]
≈ ρ
2
0
c3
.




	3.15
Zatem s´rednia ge˛stos´c´ kwadratowa wewna˛trz promienia skaluja˛cego jest po prostu
〈ρ2〉Rs =
7
8
ρ20 .




	3.16
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Uniwersalnos´c´ i prostota formuły NFW wynika z samo-podobien´stwa hal CM i bez-
skalowos´ci grawitacji. Za fitem NFW nie stoi z˙adna głe˛bsza mys´l fizyczna, co wie˛cej jak
wspominalis´my w rozdziale 1 nie wszystkie obserwacje zdaja˛ sie˛ byc´ zgodne z takim po-
stulowanym profilem ge˛stos´ci. Niemniej jest powszechnie przyje˛te, z˙e profil NFW bardzo
dobrze opisuje wie˛kszos´c´ hal CM, jakie moz˙na znalez´c´ w symulacjach N-ciałowych SMK.
Z uwagi na powyz˙sze spostrzez˙enia waz˙ne jest sprawdzenie czy, a jes´li tak to jak, zmodyfi-
kowana fizyka ReBEL wpływa na profile hal CM.
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Rysunek 3.2: Us´rednione profile ge˛stos´ci hal z symulacji 32h−1 Mpc. Dla czytelnos´ci błe˛dy
sa˛ pokazane tylko dla profilu LCDM, odpowiadaja˛ one rozrzutowi 1σ w danym przedziale
∆R.
Posłuz˙ymy sie˛ tutaj us´rednionymi po populacji profilami ge˛stos´ci uzyskanymi z analizy
katalogów hal CM. Us´rednianie profili ma te˛ zalete˛ nad bezpos´rednim porównywaniem, z˙e
us´rednione profile sa˛ wygładzone i ewentualne zaburzenia od sub-struktur (sub-hal satelitar-
nych) czy od hal włas´nie sie˛ zlewaja˛cych zostaja˛ usunie˛te. W procedurze us´redniania profilu
ge˛stos´ci uwzgle˛dniamy tylko hala o promieniach wirialnych Rwir ≥ 50h−1 kpc. Taki promien´
wirialny mniej wie˛cej odpowiada masie wirialnej rze˛du M ∼ 1010h−1M, zatem takie halo
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składa sie˛ juz˙ z ∼ 103 cza˛stek. Mniejsze hala, zbudowane z mniejszej ilos´ci cza˛stek w ogól-
nos´ci maja˛ znacznie gorzej wyznaczone profile ge˛stos´ci, a jako, z˙e dominuja˛ one liczbowo
w całym katalogu hal, ewentualne błe˛dy estymacji profili ge˛stos´ci zakłócałyby us´redniony
profil. Przed us´rednieniem, wszystkie profile zostały przeskalowane do swoich granicznych
promieni wirialnych tak, z˙e kaz˙dy profil jest wyznaczony w zakresie 0 < R/Rwir ≤ 1.
Na rysunku 3.2 umies´cilis´my us´rednione w opisany powyz˙ej sposób profile ge˛stos´ci
hal CM dla symulacji ΛCDM,32B05RS100, 32B05RS200, 32B05RS500, 32B05RS1000
i 32B1RS1000. Zwyczajowo błe˛dy oznaczylis´my tylko dla modelu ΛCDM, odpowiadaja˛
one rozrzutowi 1σ wokół s´redniej wartos´ci w danym przedziale promienia. Obserwujemy,
z˙e s´rednio rzecz biora˛c hala modeli ReBEL charakteryzuja˛ sie˛ w swoich wewne˛trznych
cze˛s´ciach wie˛kszymi ge˛stos´ciami w porównaniu do hal ΛCDM, jednak us´rednione profile
dobrze sie˛ zgadzaja˛ ze soba˛ (w ramach 1σ) w zakresie 0.05 ≤ RRwir ≤ 1. Dla zewne˛trz-
nych obszarów hal (>∼ 0, 5Rwir), profile ge˛stos´ci hal ReBEL, s´rednio rzecz biora˛c, sa˛ mniej
ge˛ste od profilu modelu porównania. Niemniej jest to bardzo mały efekt, znacznie mniej-
szy niz˙ bła˛d 1σ. Jednak z uwagi, na pojawiaja˛ca˛ sie˛ tendencje˛ (efekt ten wyste˛puje dla
wszystkich badanych modeli ReBEL) moz˙emy przypuszczac´, z˙e efekt ten rzeczywis´cie
ma miejsce. Nasza hipoteza próbuja˛ca wyjas´nic´ to zjawisko opierałaby sie˛ o proces pły-
wowego ucinania mniejszych hal w ge˛stych s´rodowiskach. W kosmologi ReBEL z uwagi
na dodatkowe oddziaływania skalarne siły pływowe działaja˛ce na hala CM be˛da˛ wie˛k-
sze. Powyz˙sze uwagi sa˛ jednak spekulatywne i wymagaja˛ szerszych oddzielnych badan´.
Warto odnotowac´ jeszcze jedna˛ interesuja˛ca˛ rzecz. Profil najsilniejszego modelu ReBEL
32B1RS1000 odznacza sie˛ bezwzgle˛dnie najwyz˙sza˛ ge˛stos´cia˛ w wewne˛trznych obszarach,
jednak jez˙eli spojrzymy na rodzine˛ modeli z β = 0,5, to wyniesiemy, z˙e profile ge˛stos´ci
modeli z mniejszymi długos´ciami ekranowania (rs = 100; 200h−1 kpc) odbiegaja˛ bardziej
od profilu LCDM niz˙ modele z wie˛kszymi wartos´ciami tej stałej (rs = 500; 1000h−1 kpc). Z
pewnos´cia˛ ten efekt wymaga wie˛kszej uwagi, lecz by dokładnie zbadac´ to zjawisko, po-
trzebne sa˛ dokładne badania krzyz˙owo-skorelowanych pomie˛dzy róz˙nymi modelami hal
CM, co niestety wykracza poza ramy niniejszej rozprawy. Przyjrzymy sie˛ teraz kwestii,
czy us´rednione profile modeli ReBEL dadza˛ sie˛ dobrze opisac´ profilem NFW. Na rysunku
3.3 umies´cilis´my szereg oddzielnych wykresów. Na kaz˙dym z nich umies´cilis´my us´redniony
profil ge˛stos´ci (punkty ze słupkami błe˛dów) wraz z dopasowanym do niego profilem NFW
(linie). W dolnej cze˛s´ci kaz˙dego wykresu umies´cilis´my równiez˙ parametru najlepszego fitu
do profilu NFW. Odnotowujemy, z˙e us´rednione profile wszystkich modeli sa˛ dobrze opi-
sane przez uniwersalny profil ge˛stos´ci NFW. Przygla˛daja˛c sie˛ promieniom skaluja˛cym Rs
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Rysunek 3.3: Fity NFW do us´rednionych profili ge˛stos´ci hal z symulacji 32h−1 Mpc. W
dolnej cze˛s´ci kaz˙dego wykresu podalis´my parametry najlepszego dopasowania do profilu
NFW.
zauwaz˙amy, z˙e ich wartos´ci sa˛ zgodne z kształtami profili ge˛stos´ci w wewne˛trznych cze˛-
s´ciach hal, które omawialis´my akapit wczes´niej. Koncentracje us´rednionych profili be˛da˛
naste˛puja˛ce 〈c〉LCDM = 5,37; 〈c〉B05RS 100 = 7,19; 〈c〉B05RS 200 = 6,99; 〈c〉B05RS 500 = 6,82;
〈c〉B05RS 1000 = 5,93 i 〈c〉B1RS 1000 = 7,05. Zatem wszystkie us´rednione profile hal modeli
ReBEL charakteryzuja˛ sie˛ wyz˙sza˛ koncentracja˛ niz˙ profil s´redni hal LCDM. Wyz˙sza kon-
centracja jest zazwyczaj zwia˛zana z lepszym ukonstytuowaniem sie˛ halo. Hala o niskich
koncentracjach to takie, które przechodza˛ lub przeszły w niedalekiej przeszłos´ci poła˛czenie
z innymi halo. Poła˛czenia hal CM o porównywalnych masach zaburzaja˛ profile ge˛stos´ci. Jest
ogólnie przyje˛te, z˙e hala o wysokich koncentracjach to takie, które od dłuz˙szego czasu nie
przechodziły powaz˙nych poła˛czen´ z innymi, a zatem takie, które uformowały sie˛ wczes´niej.
Wyz˙sza s´rednia koncentracja profili ge˛stos´ci hal w modelu ReBEL moz˙e wie˛c s´wiadczyc´
o tym, z˙e w badanych modelach hala, s´rednio rzecz biora˛c, formuja˛ sie˛ szybciej. Tematem
tym zajmiemy sie˛ dokładnie w podrozdziale § 3.5.
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3.3.3 Rotacja hal i ich spin
Według teorii pływowego momentu pe˛du przyrost momentu pe˛du (kre˛tu) hala CM/galaktyki
jest wynikiem grawitacyjnych oddziaływan´ pomie˛dzy proto-galaktyka˛ a otaczaja˛ca˛ ja˛ dys-
trybucja˛ materii [Hoyle (1951); Peebles (1969); Doroshkevich (1970); Efstathiou i Jones
(1979); Fall i Efstathiou (1980); White (1984)]. Zatem tak uzyskany moment pe˛du mo-
z˙emy zapisac´ naste˛puja˛co
Ji ∝ εi jkI jlTlk ,




	3.17
gdzie I jl jest tensorem bezwładnos´ci proto-galaktyki, zas´ Tlk jest pływowym tensorem s´cina-
nia wygenerowanym przez układ materii otaczaja˛cej proto-galaktyke˛. To pływowe s´cinanie
jest równiez˙ odpowiedzialne za pojawienie sie˛ charakterystycznych wzorów w kosmicznej
sieci wielkoskalowych struktur materii, prowadza˛c do powia˛zania pomie˛dzy momentami
pe˛du proto-galaktyk a dystrybucja˛ materii na skali Megaparseka. Jednakz˙e póz´niejsze nie-
liniowe i gazodynamiczne efekty z pewnos´cia˛ mocno zaburzaja˛ to pierwotne powia˛zanie
pomie˛dzy dystrybucja˛ materii a momentem pe˛du. W hierarchicznym procesie powstawania
struktur nieliniowe procesy, takie jak pływowe ucinanie, bliskie przejs´cia czy duz˙e poła˛cze-
nia, z pewnos´cia˛ na póz´niejszych etapach ewolucji be˛da˛ dominuja˛cymi z´ródłami przyrostu
momentu pe˛du hala. Poniewaz˙ w modelu ReBEL mamy do czynienia z silniejszymi oddzia-
ływaniami na Megaparsekowych skalach moz˙emy sie˛ spodziewac´, z˙e w jakis´ sposób moga˛
zostac´ one odzwierciedlone w wielkos´ciach momentu pe˛du hal CM.
Parametr spinu
Moment pe˛du hala CM jest powszechnie parametryzowany poprzez bezwymiarowy pa-
rametr spinu [Peebles (1969)]
λ =
|J||E|1/2
GM5/2 ,




	3.18
gdzie E jest tutaj całkowita˛ energia˛ mechaniczna˛ hala, M jego masa˛, G to stała grawitacji
Newtona, zas´ J jest całkowitym momentem pe˛du zdefiniowanym jako
J =
N∑
i
miri × (vi − v) .




	3.19
Powyz˙ej mi to masa i-tej cza˛stki hala, ri to wektor ła˛cza˛cy połoz˙enie i-tej cza˛stki ze s´rodkiem
halo, vi jest pre˛dkos´cia˛ własna˛ cza˛stek zas´ v jest pre˛dkos´cia˛ wypadkowa˛ (s´rednia˛) całego
halo. My posłuz˙ymy sie˛ bezwymiarowym parametrem spinu w wersji zaproponowanej przez
[Bullock i in. (2001)], poniewaz˙ w tym sformułowaniu parametr ten jest mniej kosztowny
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do wyliczenia niz˙ ten z równania




	3.18 . Parametr zaproponowany przez Bullocka i innych
jest postaci
λ =
| j|√
2RwirVc
,




	3.20
gdzie
Vc =
(
GMwir
Rwir
)1/2 



	3.21
jest pre˛dkos´cia˛ orbity kołowej na promieniu Rwir, zas´ j specyficznym momentem pe˛du hala
j = 1
NH
NH∑
i=0
ri × vi .




	3.22
Powyz˙ej suma przebiega po wszystkich cza˛stkach nalez˙a˛cych do danego halo 0 ≤ i < NH .
Równanie




	3.21 jest poprawne dla grawitacji czysto newtonowskiej, dla hal w modelu Re-
BEL pre˛dkos´c´ na orbicie kołowej w ogólnos´ci moz˙e byc´ wie˛ksza niz˙ newtonowska pre˛dkos´c´
z uwagi na wie˛ksza˛ energie˛ potencjalna˛ hala CM w modelu ReBEL. Odpowiedni wzór na
pre˛dkos´c´ orbity kołowej w halo dla modelu ReBEL ma postac´
VReBELc =
[
GMwir
Rwir
·
(
1 + β(1 + Rwir/rs)e−Rwir/rs
)]1/2
= Vc ·
(
1 + β(1 + Rwir/rs)e−Rwir/rs
)1/2
,




	3.23
która˛ moz˙na łatwo wyprowadzic´ uwzgle˛dniaja˛c, z˙e na orbicie kołowej siła dos´rodkowa dzia-
łaja˛ca na cza˛stek CM w modelu ReBEL ma dodatkowy składnik pochodza˛cy od oddziaływan´
skalarnych.
Parametr spinu mierzy, do jakiego stopnia obrót hala jest podtrzymywany (z ang. halo
rotational support). Wysokie wartos´ci parametru λ odpowiadaja˛ halom, które sie˛ szybko
obracaja˛, zas´ niskie wartos´ci λ odpowiadaja˛ wolno rotuja˛cym, mocno zwia˛zanym obiek-
tom. Na rysunku 3.4 prezentujemy dystrybucje parametru λ obliczone dla katalogów hal
z naszych symulacji. Oczywista własnos´c´ tych dystrybucji pojawiaja˛ca sie˛ juz˙ na pierw-
szy rzut oka, to przesunie˛cie s´rodka dystrybucji w modelach ReBEL w kierunku wyz˙szych
wartos´ci λ. Przesunie˛ciu piku towarzyszy pogrubienie wysokospinowego ogona dystrybucji.
Zatem, statystycznie rzecz biora˛c, hala CM w modelach ReBEL maja˛ wyz˙sze wartos´ci pa-
rametru spinu niz˙ hala modelu porównania, a zatem obracaja˛ sie˛ szybciej. Najwie˛kszy efekt
róz˙nicy wzgle˛dem dystrybucji ΛCDM wyste˛puje dla najsilniejszych modeli ReBEL, jakie
badamy, tj. dla 32B05RS1000 i 32B1RS1000. Przesunie˛cie s´rodka dystrybucji jakkolwiek
zauwaz˙alne nie jest duz˙e. By zbadac´, czy jest to efekt statystycznie znacza˛cy, posłuz˙ymy sie˛
modelem dystrybucji λ.
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Rysunek 3.4: Dystrybucje parametru spinu hal z naszych symulacji wysokiej rozdzielczos´ci.
Dystrybucja parametru spinu hal w symulacjach N-ciałowych jest dobrze przybliz˙ana
przez rozkład funkcji logarytmicznie normalnej
p(λ)dλ = 1
λσ
√
2pi
exp
[
−(ln λ − µ)
2
2σ2
]
dλ ,




	3.24
z s´rodkiem rozkładu w okolicach 0,04 < λ < 0,05 [Warren i in. (1992); Cole i Lacey
(1996); Mo i in. (1998); Steinmetz i Bartelmann (1995); Catelan i Theuns (1996)]. Dla
rozkładu logarytmicznie normalnego mamy, z˙e wartos´c´ s´rednia (oczekiwana) dystrybucji
jest dana przez
λ0 = e
µ+ 12σ
2
,




	3.25
zas´ odchylenie standardowe be˛dzie dane jako
σλ = e
µ+ 12σ
2
√
eσ
2 − 1 .




	3.26
Na rysunku 3.5 umies´cilis´my oddzielnie wszystkie rozkłady parametru λ obliczone nume-
rycznie dla naszych katalogów hal wraz z dopasowanymi do nich funkcjami rozkładu loga-
rytmicznie normalnego z równania




	3.24 . Na kaz˙dy wykres nanies´lis´my równiez˙ wartos´ci
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Rysunek 3.5: Dystrybucje parametru spinu wraz z dopasowanym rozkładem logarytmicz-
nie normalnym. Na kaz˙dym wykresie podajemy numerycznie wyliczone wartos´ci s´rednie i
rozrzut 1σ dystrybucji.
λ0 i σλ odpowiadaja˛ce danej dystrybucji. Jak widzimy dopasowane funkcje całkiem do-
brze oddaja˛ rozkłady dystrybucji dla wszystkich modeli. Odnotowujemy równiez˙, z˙e s´rodek
dystrybucji i jej szerokos´c´ rosna˛ powoli dla coraz silniejszych modeli ReBEL w kolejnos´ci
od 32B05RS100 do 32B1RS1000. W ramach błe˛dów 1σ, rozkłady modelu porównania i
modeli ReBEL zgadzaja˛ sie˛ ze soba˛, jednakz˙e znowu obserwujemy wyraz´ny trend s´redniej
wartos´ci λ0. Dlatego, jez˙eli pominiemy niepewnos´ci statystyczne, moz˙emy stwierdzic´, z˙e
hala w modelu ReBEL rzeczywis´cie charakteryzuja˛ sie˛ wyz˙szymi wartos´ciami spinu. Jest to
dobra wiadomos´c´ dla modelu ReBEL, gdyz˙ szybsza rotacja hal ReBEL ułatwi powstawanie
w tych halach galaktyk spiralnych z cienkimi dyskami [Governato i in. (2007); Robertson
i in. (2006)].
Na koniec przyjrzymy sie˛ jeszcze zalez˙nos´ci spinu od masy hal. Wyniki symulacji N-
ciałowych modelu ΛCDM pokazuja˛, z˙e spin bardzo słabo zalez˙y od masy hala [Maccio`
i in. (2007); Bett i in. (2007)]. Minimalna zaobserwowana zalez˙nos´c´ pokazuje, z˙e masyw-
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Rysunek 3.6: Zalez˙nos´c´ λ − Mwir dla hal z symulacji wysokiej rozdzielczos´ci. Dla przejrzy-
stos´ci słupki błe˛dów 1σ pokazane sa˛ tylko dla modelu ΛCDM.
niejsze hala, s´rednio rzecz biora˛c, maja˛ troszke˛ niz˙sze parametry spinu. Sprawdzimy, czy
taki charakter zalez˙nos´ci (lub raczej jej niemal kompletny brak) wyste˛puje równiez˙ dla hal
w naszych modelach ReBEL. Dystrybucje˛ λ − Mwir wykres´lilis´my na rysunku 3.6. Zwy-
czajowo błe˛dy odpowiadaja˛ce rozrzutowi 1σ wykres´lamy tylko dla modelu LCDM. Nasze
wyniki dla modelu LCDM zgadzaja˛ sie˛ z wynikami [Maccio` i in. (2007)]. Obserwujemy
marginalna˛ zalez˙nos´c´ typu λ ∝ Mα z nachyleniem s´rednim α = −0,005. Notujemy niemal
identyczne zachowanie sie˛ dystrybucji λ w masach wirialnych hal dla wszystkich naszych
modeli. ´Sredni spin jest oczywis´cie wyz˙szy dla symulacji ze zmodyfikowana˛ dynamika˛. Co
ciekawe, obserwujemy, z˙e dla modeli 32B05RS100 i 32B05RS200 32B05RS500 róz˙nica w
spinach wzgle˛dem hal ΛCDM zmniejszaja˛ sie˛. Im mniejsza wielkos´c´ długos´ci ekranowania,
tym dla niz˙szej masy wielkos´ci spinów zaczynaja˛ sie˛ zgadzac´. Jest to efekt, którego mogli-
s´my sie˛ spodziewac´, wzia˛wszy pod uwage˛, z˙e masa wirialna hala wyznacza de facto pewna˛
skale˛ zwia˛zana˛ z promieniem wirialnym hala. Im wie˛kszy jest stosunek Rwir/rs, tym słabiej
na dane halo wpływac´ be˛da˛ siły ReBEL. Dlatego dla hal o promieniach duz˙o wie˛kszych od
116
3.3. STATYSTYKA POPULACJI HAL CM
stałej ekranowania efekt oddziaływan´ ReBEL na parametr spinu staje sie˛ coraz mniejszy.
3.3.4 Geometria hal
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Rysunek 3.7: Dystrybucja parametru T hal badanych modeli.
0
0.02
0.04
0.06
0.08
0.1
0.12
0.14
0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9
p(e
1)
e1
32LCDM
32B05RS100
32B05RS200
32B05RS500
32B05RS1000
32B1RS1000
0
0.02
0.04
0.06
0.08
0.1
0.12
0.14
0.16
0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9
p(e
2)
e2
32LCDM
32B05RS100
32B05RS200
32B05RS500
32B05RS1000
32B1RS1000
Rysunek 3.8: Dystrybucje parametrów e1 i e2 dla hal badanych modeli.
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Kształt i geometria hala sa˛ wyznaczone przez procesy zarówno liniowe jak i nieliniowe.
Teoretyczne przewidywania sa˛ zazwyczaj ograniczone do procesów liniowych wpływaja˛-
cych na kształt hala. Wysoka złoz˙onos´c´ charakteryzuja˛ca procesy nieliniowe wyste˛puja˛ce w
halach CM powoduje, z˙e jest bardzo trudno przewidziec´ wpływ takich procesów na kształt
i geometrie˛ hal. Przyjmuje sie˛, z˙e na ostateczny kształt hala maja˛ wpływ trzy podstawowe
czynniki:
• kształt pierwotnego piku ge˛stos´ci, z którego wyewoluowało halo [Bardeen i in. (1986);
Bond i Myers (1996); van de Weygaert i Bertschinger (1996); Sheth i in. (2001)],
• zewne˛trzne pole pływowego s´cinania, które formuje halo [Bond i in. (1996); van de
Weygaert (2006)],
• nieliniowe oddziaływania zaburzaja˛ce oryginalny kształt hala, zwłaszcza procesy zwia˛-
zane ze spadaniem materii na halo (akrecja, poła˛czenia) [van Haarlem i van de Wey-
gaert (1993)].
Wyznaczamy kształt hala za pomoca˛ przybliz˙enia dystrybucji jego masy do trzyosiowej
elipsoidy. Osie bezwładnos´ci moz˙na wyliczyc´ z tensora bezwładnos´ci, który jest postaci
Ii j =
NH∑
i
xix j ,




	3.27
gdzie połoz˙enia cza˛stek xi i x j sa˛ wyznaczone wzgle˛dem s´rodka masy hala, zas´ suma prze-
biega po wszystkich cza˛stkach składaja˛cych sie˛ na dane halo. Teraz osie elipsoidy moz˙na
wyznaczyc´ z wektorów własnych λi tensora bezwładnos´ci:
a =
√
λ1 ,
b =
√
λ2 ,
c =
√
λ3 ,




	3.28




	3.29
gdzie
a > b > c .
Jako podstawowej miary kształtu elipsoidy danego hala uz˙yjemy trójosiowos´ci zdefiniowa-
nej naste˛puja˛co
T =
a2 − b2
a2 − c2 .




	3.30
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Wysokie wartos´ci parametru T oznaczaja˛ elipsoide˛ o kształcie wydłuz˙onym, zas´ niskie war-
tos´ci trójosiowos´ci maja˛ hala o elipsoidach spłaszczonych. Z miara˛ trójosiowos´ci sa˛ stowa-
rzyszone dwa parametry eliptycznos´ci
e1 = 1 −
c
a
oraz e2 = 1 −
b
a
.




	3.31
Wysokie wartos´ci parametrów e1 i e2 oznaczaja˛, z˙e w płaszczyz´nie danych półosi rzut elip-
soidy hala mocno odbiega od kuli.
Na rysunkach 3.7 i 3.8 przedstawiamy dystrybucje parametrów T , e1 i e2 policzone dla
katalogów hal CM z naszych symulacji wysokiej rozdzielczos´ci dla wszystkich rozwaz˙a-
nych modeli. Analiza powyz˙szych wykresów prowadzi nas do wniosku, z˙e siły ReBEL nie
wpływaja˛ zasadniczo na kształty hal CM. Dystrybucje dla modelu porównania i poszczegól-
nych modeli ReBEL zgadzaja˛ sie˛ ze soba˛ dobrze. Aby uwypuklic´ to stwierdzenie, w tabeli
3.2 zebralis´my wartos´ci s´rednie policzone dla kaz˙dej dystrybucji wraz z rozrzutem 1σ. Jak
widac´ dane z tabeli potwierdzaja˛, z˙e badane dystrybucje w sensie statystycznym zgadzaja˛
sie˛ bardzo dobrze, a ewentualne róz˙nice w wartos´ciach s´rednich nie przekraczaja˛ 3%.
Tablica 3.2: ´Srednie wartos´ci parametrów geometrii hal i błe˛dy 1σ dla wszystkich dystrybu-
cji wykres´lonych na rysunkach 3.7 i 3.8.
Model 〈T 〉 σT 〈e1〉 σe1 〈e2〉 σe2
ΛCDM 0,6 0,21 0,366 0,122 0,2 0,11
32B05RS100 0,6 0,21 0,37 0,124 0,2 0,11
32B05RS200 0,6 0,21 0,364 0,124 0,2 0,11
32B05RS500 0,598 0,21 0,36 0,126 0,2 0,11
32B05RS1000 0,599 0,21 0,359 0,127 0,2 0,11
32B1RS1000 0,597 0,21 0,355 0,132 0,2 0,12
3.4 Korelacje przestrzenne
W tym podrozdziale powrócimy do amplitud hierarchicznych, które omawialis´my w
rozdziale 2. Skupimy sie˛ na skos´nos´ci S 3 i kurtozie S 4. W przeciwien´stwie do wyników
omawianych wczes´niej, tym razem be˛dziemy próbkowac´ pole ge˛stos´ci liczbowej hal CM,
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Rysunek 3.9: Skos´nos´c´ policzona dla katalogów hal CM z symulacji przeprowadzonych w
pudłach o rozmiarach 180h−1 Mpc. Błe˛dy oznaczaja˛ jedno odchylenie wzgle˛dem s´redniej po
zespole.
które, jak juz˙ wspominalis´my, jest nieliniowym wyznacznikiem pola ge˛stos´ci masy tła. Uz˙y-
jemy dokładnie takiej samej metody ZWK. Tym razem zliczac´ be˛dziemy jednak hala CM,
a nie cza˛stki CM. Na potrzeby naszych obliczen´ be˛dziemy traktowac´ hala CM jako obiekty
punktowe utoz˙samione z połoz˙eniem swoich s´rodków masy. Takie przybliz˙enie ma sens
dla skal duz˙o wie˛kszych niz˙ promien´ rozwaz˙anych hal R  RH. Na mniejszych skalach
statystyka zliczen´ w komórkach przestaje byc´ miarodajna, poniewaz˙ hala to obiekty rozcia˛-
głe. W naszych obliczeniach posłuz˙ymy sie˛ katalogami hal z symulacji 180LCDM, 180B-
05RS1000, 180B02RS1000 i 180B1RS1000. Ograniczymy sie˛ do hal zawieraja˛cych co naj-
mniej NH ≥ 100 cza˛stek, zatem do hal o masach MH ≥ 2,9 × 1012h−1M. Najwie˛ksze hala
w tych symulacjach to hala odpowiadaja˛ce duz˙ym gromadom galaktyk M ∼ 1015h−1M.
Takie hala maja˛ promienie wirialne rze˛du RH ∼ 3h−1 Mpc. Z drugiej jednak strony obiekty
takie jak hala gromad i supergromad wyste˛puja˛ rzadko, dlatego w naszej statystyce be˛da˛ do-
minowac´ hala znacznie mniejsze - odpowiadaja˛ce galaktykom. Te najliczniejsze hala be˛da˛
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charakteryzowac´ sie˛ zatem promieniami rze˛du setek kiloparseków. Dlatego na potrzeby tego
wywodu przyjmiemy, z˙e skala graniczna próbkowania statystyki zliczen´ w komórkach, po-
cza˛wszy od której be˛dziemy uwaz˙ac´ wyniki za znacza˛ce, be˛dzie równa R = 5h−1 Mpc. Taka
skala jest niemal dwukrotnie wie˛ksza od promieni najmasywniejszych hal z naszych katalo-
gów, a poniewaz˙ nasz sygnał zdominowany jest przez hala znacznie od tej skali mniejsze, to
potraktowanie hal jako punktów nie zakłóci statystyki na skalach R ≥ 5h−1 Mpc.
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Rysunek 3.10: Kurtoza policzona dla katalogów hal CM z symulacji przeprowadzonych w
pudłach o rozmiarach 180h−1 Mpc. Błe˛dy oznaczaja˛ jedno odchylenie wzgle˛dem s´redniej po
zespole.
Na rysunkach 3.9 i 3.10 umies´cilis´my skos´nos´c´ i kurtoze˛ obliczona˛ z rozkładu s´rodków
hal CM us´rednione dla kaz˙dego modelu po zespole symulacji wykonanych w pudle o roz-
miarach 180h−1 Mpc we współrze˛dnych współporuszaja˛cych sie˛. Przypomnijmy, z˙e pole tła
ge˛stos´ci masy w modelach ReBEL wykazywało sie˛ na skalach R < 10h−1 Mpc skos´nos´cia˛ i
kurtoza˛ odbiegaja˛ca˛ od wartos´ci tych amplitud w modelu porównania. Przy czym niedomiar
(nadmiar) amplitud odnotowano dla modeli z dodatnim (ujemnym) parametrem β. Jak juz˙
wspominalis´my wielokrotnie, pole ge˛stos´ci liczbowej hal w sposób nieliniowy s´ledzi od-
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powiadaja˛ce mu w tle pole ge˛stos´ci masy. Dlatego obecnie kluczowym pytaniem jest, jak
w badanych modelach zachowaja˛ sie˛ wartos´ci amplitud S Hala3 i S Hala4 na skalach, na któ-
rych widzielis´my wpływ oddziaływan´ skalarnych w polu ge˛stos´ci tła? Analizuja˛c wykresy
przedstawione na wspomnianych rysunkach moz˙emy dojs´c´ do wniosku, z˙e zarówno sko-
s´nos´c´ pola ge˛stos´ci liczbowej hal jak i jego kurtoza wykazuja˛ podobne zachowanie jak w
przypadku gładkich pól ge˛stos´ci tła. Model 180B-05RS1000 wykazuje w badanym prze-
dziale odległos´ci wyz˙sze amplitudy S 3 i S 4 niz˙ model porównania, odpowiednio model
180B1RS1000 charakteryzuje sie˛ tutaj niz˙szymi wartos´ciami skos´nos´ci i kurtozy. Tak jak
dla przypadku pola ge˛stos´ci wartos´ci amplitud modelu 180B02RS1000 sa˛ ciasno rozrzu-
cone wokoło wartos´ci modelu ΛCDM. Co ciekawe, tym razem obserwujemy, z˙e róz˙nica
pomie˛dzy wartos´ciami modelu porównania, a modeli ReBEL nie maleje wraz ze skala˛ prób-
kowania R. To zachowanie sie˛ amplitud hierarchicznych jest niespodziewane i odwrotne do
tego co zanotowalis´my w rozdziale 2. Pojawia sie˛ pytanie na ile ten efekt jest wynikiem na-
szej słabej rozdzielczos´ci mas i sił w tych symulacjach a na ile wyste˛puje on w polu ge˛stos´ci
hal CM naprawde˛? Niska rozdzielczos´c´ uz˙ytych tutaj symulacji powoduje, z˙e w nasze wy-
nikowe katalogi hal nie sa˛ bardzo liczebne. To odbija sie˛ na s´redniej oczekiwanej liczbie hal
przypadaja˛cej na komórke˛ o danym promieniu R. By zbadac´ dokładnie ten efekt potrzebne
be˛da˛ symulacje wysokiej rozdzielczos´ci (przynajmniej takiej jaka˛ maja˛ nasze symulacje w
pudłach L = 32h−1 Mpc) przeprowadzone dla pudeł o duz˙ych rozmiarach (L ≥ 100h−1 Mpc).
Niestety w chwili obecnej nie dysponujemy takimi symulacjami. Niemniej warto podkres´lic´,
z˙e jednak obserwujemy niz˙sze wartos´ci amplitud S 3 i S 4 w modelu 180B1RS1000 wzgle˛-
dem modelu porównania, a zatem równiez˙ w statystyce przestrzennych korelacji hal CM
swój s´lad pozostawiaja˛ oddziaływania skalarne w CM. Co prawda dla naszych wyników
błe˛dy 1σ modelu ΛCDM sa˛ na tyle duz˙e, z˙e wartos´ci S 3 i S 4 wszystkich badanych modeli
zgadzaja˛ sie˛ ze soba˛ w granicach tych błe˛dów. Jednak obserwujemy równiez˙, pojawiaja˛ca˛
sie˛ tendencje˛, z˙e model ReBEL z dodatnia˛ wartos´cia˛ β ma amplitudy niz˙sze, zas´ model te-
stowy z β = −0,5 ma odpowiednie amplitudy niz˙sze niz˙ model porównania. Odpowiednie
zwie˛kszenie liczebnos´ci naszych zespołów symulacyjnych (i zarazem uz˙ycie symulacji o
lepszej rozdzielczos´ci) powinno zmniejszyc´ błe˛dy statystyczne na tyle, by pojawiaja˛ca sie˛
róz˙nica mie˛dzy modelami przekroczyła granice˛ 1σ. Dlatego moz˙emy stwierdzic´, z˙e w przy-
szłos´ci be˛dzie moz˙liwe nałoz˙enie obserwacyjnych ograniczen´ na parametry modelu ReBEL
na podstawie analizy skos´nos´ci i kurtozy zmierzonych dla katalogów galaktyk.
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3.5 Przyspieszone powstawanie struktur
Jak wspominalis´my juz˙ przy okazji analizy ewolucji czasowej amplitud hierarchicznych
(§ 2.3.4) oraz analizy CFM w tym rozdziale, modele ReBEL podaja˛ nam obraz, w którym
formowanie sie˛ kosmicznych struktur zaczyna sie˛ wczes´niej (dla wyz˙szych wartos´ci para-
metru przesunie˛cia ku czerwieni) niz˙ w modeluΛCDM. Co wie˛cej, podstawowe rozwaz˙ania
dotycza˛ce mechanizmów ponownej jonizacji gazu mie˛dzygalaktycznego w ramach modelu
ReBEL wykazały, iz˙ dodatkowe oddziaływania skalarne pomie˛dzy cza˛stkami CM rzeczy-
wis´cie moga˛ doprowadzic´ do wczesnej ponownej jonizacji Wszechs´wiata [Cen (2006b)].
W tym podrozdziale, korzystaja˛c z katalogów hal CM sporza˛dzony w oparciu o nasze sy-
mulacje wysokiej rozdzielczos´ci, wykaz˙emy, z˙e rzeczywis´cie w modelu ReBEL proces po-
wstawania nieliniowych struktur kosmicznych zaczyna sie˛ wczes´niej, jego gwałtowna cze˛s´c´
(dynamiczna wirializacja, akrecja i zlewanie sie˛ hal) jest przesunie˛ta do wczes´niejszych eta-
pów ewolucyjnych w wzgle˛dem SMK, oraz, z˙e model ReBEL moz˙e ułatwic´ pogodzenie
obserwacji bardzo wczesnej ponownej jonizacji mie˛dzygalaktycznego gazu z hierarchicz-
nym charakterem procesu powstawania struktur przewidzianym przez model zimnej ciemnej
materii.
3.5.1 Historie akrecji masy
Poda˛z˙aja˛c za procedura˛ pokazana˛ w pracy [Wechsler i in. (2002)] (od teraz oznacza-
nej jako W02), be˛dziemy fitowac´ historie˛ akrecji masy (HAM) pojedynczego hala CM do
eksponencjalnej funkcji naste˛puja˛cej postaci
˜M(a) = exp[α(1 − a−1)] , ˜M(a) ≡ M(a)
M0
,




	3.32
gdzie ˜M oznacza mase˛ hala dla danego kosmicznego czynnika skali a wyraz˙ona˛ w jednost-
kach jego kon´cowej masy M0 jaka˛ to halo ma dla z = 0, zas´ α jest wolnym parametrem,
który trzeba wyznaczyc´ poprzez procedure˛ fitowania.
Powyz˙szy parametr fitowania moz˙na wykorzystac´ do wyraz˙enia charakterystycznego
redshiftu uformowania sie˛ hala
z∗ =
S
α
− 1 ,




	3.33
zdefiniowanego jako czas dla którego logarytmicznie nachylenie krzywej tempa akrecji
d log M/d log a
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spadnie poniz˙ej pewnej zdefiniowanej wartos´ci granicznej S . W naszych badaniach przyj-
miemy wartos´c´ S = 2 zalecana˛ w pracy W02. Zatem nasz obliczony w ten sposób z∗ wska-
zuje na redshift na którym halo ciemnej materii wkroczyło w faze˛ spokojnej akrecji masy
(t.j. ostatnie duz˙e poła˛czenie z innym halo powinno miec´ miejsce dla z > z∗). Redshift ufor-
mowania sie˛ (z1/2) - zazwyczaj definiowany jako czas, w którym dany obiekt ukonstytuował
połowe˛ swojej kon´cowej masy exempli gratia [Lacey i Cole (1993)] - moz˙emy teraz wyrazic´
poprzez charakterystyczny redshift uformowania sie˛ z∗
z1/2 =
− log 0, 5
S (z∗ + 1) =
− log 0, 5
α
.




	3.34
Uz˙yjemy z∗ i z1/2 otrzymanych z fitowania naszych numerycznie wyznaczonych HAM
do równania




	3.32 jako estymatorów okresu przejs´cia do fazy spokojnej akrecji i redshiftów
uformowania sie˛ hal z naszych symulacji. Musimy jednak zauwaz˙yc´, z˙e nasze wyprowadze-
nia powyz˙szych parametrów nie sa˛ oczywis´cie niezalez˙ne od siebie. Dlatego wyznaczyli-
s´my równiez˙ dla kontrolnej próbki hal (30% hal dla kaz˙dego modelu) redshifty uformowa-
nia sie˛ z1/2 uz˙ywaja˛c tylko i wyła˛cznie numerycznych wartos´ci funkcji HAM kaz˙dego halo
z osobna, znajduja˛c punkt, dla którego masa hala spada poniz˙ej wartos´ci M0/2. Korelacja
krzyz˙owa wartos´ci z1/2 wyznaczonych tymi dwiema metodami przyjmuje kształt prostej re-
lacji 1 : 1 z rozrzutem wartos´ci mniejszym niz˙ 5%. Dlatego zdecydowalis´my sie˛ uz˙ywac´
wartos´ci redshiftów uformowania sie˛ hal otrzymanych z równania




	3.34 ze wzgle˛du na we-
wne˛trzna˛ spójnos´c´ z wartos´ciami z∗.
W ogólnos´ci pokazano, z˙e równanie




	3.32 jest uniwersalnym i dobrym fitem do HAM
hal (exempli gratia W02), jednakz˙e w pracy [Tasitsiomi i in. (2004)] podniesiono, z˙e pro-
sty eksponencjalny jednoparametrowy fit autorstwa W02 niekoniecznie jest dobrym fitem
do HAM hal gromad galaktyk, jak równiez˙ hal, które w niedalekiej przeszłos´ci przeszły
duz˙e poła˛czenie z innym halo. By takie przypadki nie obcia˛z˙ały naszej analizy zdecydowa-
lis´my sie˛ usuna˛c´ z rozwaz˙anych katalogów wszystkie hala, których wartos´ci χ2 odbiegały o
co najmniej 1σ od s´redniej dla całej próbki, oraz wszystkie hala których Najmasywniejszy
Przodek (NMP) nie został zidentyfikowany w co najmniej 24 z 30 naszych zapisanych red-
shiftowych katalogów hal. Ta procedura wyeliminowała ∼ 25% z wszystkich hal z naszych
oryginalnych katalogów. Dodatkowo ograniczymy nasza˛ analize˛ do obiektów zawieraja˛cych
co najmniej 500 cza˛stek (dla z = 0), co odpowiada dolnemu ucie˛ciu masy ∼ 1010h−1M. Po
zaaplikowaniu powyz˙szych procedur zostało nam ∼ 7000 hal w próbce ΛCDM i ∼ 4700
obiektów w symulacji 32B1RS1000 (liczebnos´c´ hal w słabszych modelach ReBEL zmienia
sie˛ płynnie mie˛dzy liczebnos´cia˛ ΛCDM a 32B1RS1000), które teraz poddamy wnikliwiej
analizie.
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Rysunek 3.11: Historie akrecji masy (HAM) dla 6 wybranych, krzyz˙owo-skorelowanych hal
CM. Ze wzgle˛du na czytelnos´c´ ograniczylis´my sie˛ tylko do trzech badanych modeli ReBEL i
modelu porównania. Cia˛głe czerwone linie oznaczaja˛ włas´ciwa˛ historie˛ akrecji wyznaczona˛
z katalogów hal dla wszystkich zapisanych redshiftów. Kreskowane niebieskie krzywe uka-
zuja˛ najlepsze dopasowanie do eksponencjalnej funkcji




	3.32 . Na kaz˙dym wykresie na dole
po prawej stronie umies´cilis´my redshift uformowania sie˛ halo z1/2, charakterystyczny red-
shift formowania sie˛ z∗ oraz mase˛ hala w modelu ΛCDM. Poziome czarne kreskowane linie
wyznaczaja˛ kon´cowa˛ mase˛ hala, zas´ poziome kropkowane czarne linie ukazuja˛ granice˛ po-
łowy kon´cowej masy hala.
Na rysunku 3.5.1 prezentujemy HAM wraz z krzywymi najlepszego dopasowania dla
szes´ciu obiektów z masami pokrywaja˛cymi cztery dekady (5 × 1011h−1M : 1014h−1M).
Ze wzgle˛du na czytelnos´c´ ograniczylis´my sie˛ tutaj tylko do trzech najsilniejszych z pos´ród
rozwaz˙anych modeli ReBEL. Poniewaz˙ na tym rysunku zdecydowalis´my sie˛ pokazac´ w tym
samym rze˛dzie obiekty krzyz˙owo-skorelowane (zobacz S3.2.1), to moz˙emy od razu zauwa-
z˙yc´, ze hala w modelach ReBEL maja˛ wie˛ksze redshifty uformowania sie˛ niz˙ ich odpowied-
niki z modelu ΛCDM. Co wie˛cej, ogólne wraz˙enie jest takie, z˙e hala ReBEL przebywaja˛
dłuz˙sze fazy spokojnej akrecji (wartos´ci ich z∗ sa˛ wie˛ksze): etap brutalnych poła˛czen´ został
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przesunie˛ty do wyz˙szych redshiftów w porównaniu z SMK. Zatem hala w naszych mode-
lach skalarnie-oddziałuja˛cej CM zawieraja˛ znacza˛co wie˛ksza˛ czes´c´ swojej kon´cowej masy
na wczesnych etapach ewolucji w porównaniu do ich kuzynów z modelu ΛCDM.
3.5.2 Redshift uformowania
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Rysunek 3.12: Rozkłady prawdopodobien´stwa redshiftu uformowania sie˛ z1/2 dla wszystkich
hal z naszych symulacji zawieraja˛cych co najmniej 500 cza˛stek (M0 > 1010h−1M).
Jez˙eli wyrysujemy funkcje dystrybucji czasów uformowania sie˛ z1/2 (patrz rysunek 3.12)
to zaobserwujemy czysty trend dla wartos´ci s´redniej z1/2, która przesuwa sie˛ w kierunku
wyz˙szych redshiftów dla hal w modelach ReBEL. Chcemy odnotowac´ równiez˙, z˙e dla dys-
trybucji redshiftów uformowania sie˛ hal w modelu ΛCDM nasze wyniki zgadzaja˛ sie˛ z tymi
przedstawionymi w pracy [Lin i in. (2003a)] (tamz˙e rysunki 2 i 3), jez˙eli tylko zastosujemy
przedziały mas takie jak we wspomnianej pracy.
Policzylis´my funkcje dystrybucji tego samego typu równiez˙ dla charakterystycznych red-
shiftów formowania z∗ (ze wzgle˛du na przejrzystos´c´ nie pokazujemy ich explicite na rysunku
3.12), zas´ odpowiednie wartos´ci s´rednie i wariancje zawarlis´my dla obu dystrybucji w tabeli
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Tablica 3.3: ´Srednie wartos´ci i rozrzuty 1σ dystrybucji z1/2 i z∗ dla wszystkich badanych
modeli.
Model 〈z1/2〉 σz1/2 〈z∗〉 σz∗
ΛCDM 1,83 0,8 4,32 2,3
32B05RS100 2,02 0,8 4,83 2,4
32B05RS200 2,08 0,8 5,01 2,4
32B05RS500 2,12 0,9 5,16 2,5
32B05RS1000 2,21 0,9 5,4 2,7
32B1RS1000 2,54 1,0 6,39 3,0
3.3. Odnotujmy, z˙e dla najsilniejszego modelu ReBEL przez nas rozwaz˙anego wartos´c´ s´red-
nia z1/2 jest o 39 procent wyz˙sza niz˙ odpowiadaja˛ca wartos´c´ modelu porównania ΛCDM.
Ten efekt jest donios´lejszy dla wartos´ci s´redniej rozkładu z∗. Odpowiadaja˛ce przesunie˛cie
s´redniej jest rze˛du 48 procent. Odpowiednie rozrzuty 1σ rozkładów modeli ReBEL sa˛ rów-
niez˙ wie˛ksze. Nie jest to zaskakuja˛ce, bowiem te dwie wielkos´ci (redshifty) sa˛ powia˛zane
liniowa˛ zalez˙nos´cia˛ równania




	3.34 . Odnotujmy równiez˙, z˙e amplitudy zmian 〈z1/2〉 i 〈z∗〉 w
modelach 32B05RS500 i 32B05RS1000 sa˛ porównywalnych wielkos´ci, zas´ dla dwóch mo-
deli ReBEL o najmniejszych wartos´ciach stałej ekranowania (32B05RS100 i 32B05RS200)
wspomniane efekty sa˛ odpowiednio mniejsze, lecz wcia˛z˙ zauwaz˙alne. Błe˛dy 1σ powia˛zane
ze wspomnianymi rozkładami sa˛ na tyle duz˙e, z˙e moz˙na uznac´, iz˙ wszystkie wartos´ci s´red-
nie rozkładów wszystkich modeli zgadzaja˛ sie˛ ze soba˛. Jednakz˙e, jak to juz˙ nie raz zauwa-
z˙alis´my, trend we wzros´cie wartos´ci 〈z1/2〉 i 〈z∗〉 jest skorelowany z wielkos´cia˛ parametrów
opisuja˛cych dany model ReBEL. Zatem wnioskujemy, z˙e wspomniany efekt podwyz˙szenia
s´rednich wartos´ci jest rzeczywisty, pomimo duz˙ych błe˛dów statystycznych. Przyczyna tego,
z˙e wartos´ci s´rednie rozkładów modeli ReBEL o tej samej wartos´ci parametru β a róz˙nych
wartos´ciach rs tak nieznacznie róz˙nia˛ sie˛ mie˛dzy soba˛ jest naste˛puja˛ca: nasze próbki hal
sa˛ zdominowane przez obiekty o masach M0 < 1012h−1M, których promienie wirialne sa˛
rvir < 200h−1 kpc; zatem dla wie˛kszos´ci naszych obiektów rozwaz˙ane długos´ci ekranowa-
nia rs sił ReBEL sa˛ wie˛ksze ba˛dz´ porównywalne z ich promieniami wirialnymi, totez˙ dla
tych obiektów to głównie wartos´c´ parametru β wpływa na całkowite wzmocnienie oddziały-
wan´ jakie odczuwa zawarta w nich ciemna materia. Podsumowuja˛c ten akapit, chcielibys´my
podkres´lic´, z˙e w zakresie przestrzeni parametrów modelu ReBEL zbadanym przez nas, to
wielkos´c´ parametru β ma bardziej znacza˛cy wpływ na zbadane wielkos´ci niz˙ wielkos´c´ dłu-
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gos´ci ekranowania.
Patrza˛c w poła˛czeniu na przesunie˛cia: redshiftów uformowania sie˛ i charakterystycznych
redshiftów formowania, moz˙emy stwierdzic´ s´rednio rzec biora˛c, z˙e hala w modelach Re-
BEL formuja˛ sie˛ wczes´niej, a zatem docieraja˛ do s´rednich i niskich redshiftów z wie˛kszymi
masami. Co wie˛cej, hala z wyja˛tkowo długimi fazami spokojnej akrecji wyste˛puja˛ znacz-
nie cze˛s´ciej w populacji hal ReBEL niz˙ w modelu porównania. Powrócimy do zagadnienia
wie˛kszej masy hal ReBEL w podrozdziale 3.5.3, gdzie be˛dziemy badac´ ewolucje˛ czasowa˛
CFM w naszych modelach.
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Rysunek 3.13: Wykres hierarchicznos´c´ powstawania struktur dla wszystkich modeli. Zwia˛-
zek pomie˛dzy redshiftem uformowania sie˛ z1/2 obiektu a jego masa˛ M0. Słupki błe˛dów odpo-
wiadaja˛ rozrzutowi 1σ od s´redniej dla danego przedziału masy. Ze wzgle˛du na przejrzystos´c´
pokazujemy błe˛dy tylko dla modeli LCDM i 32B1RS1000, błe˛dy pozostałych modeli sa˛
tych samych rze˛dów.
By sprawdzic´, czy hierarchiczny charakter powstawania struktur jest zachowany w mo-
delach ReBEL oraz w jaki sposób efekt wczes´niejszego formowania sie˛ struktur zalez˙y od
masy hala, na rysunku 3.13 wykres´lilis´my s´rednia˛ wartos´c´ z1/2 policzona˛ w przedziałach
masy. Zauwaz˙amy, z˙e hierarchicznos´c´ powstawania struktur jest zachowana we wszystkich
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naszych symulacjach, to jest najpierw formuja˛ sie˛ małe obiekty, zas´ hala o wie˛kszych ma-
sach powstaja˛ póz´niej. We wszystkich symulacjach ReBEL z wyja˛tkiem tych z wartos´ciami
rs = 100, 200h−1 kpc redshifty uformowania sie˛ sa˛ wie˛ksze od tych w symulacji SMK dla
wszystkich rozwaz˙anych mas. Dla modeli 32B05RS100 i 32B05RS200 efekt podwyz˙szenia
wartos´ci z1/2 wzgle˛dem modeluΛCDM zanika pocza˛wszy od mas rze˛du ∼ 5×1012h−1M. To
zjawisko uwidacznia nam, z˙e jez˙eli chodzi o redshift uformowania sie˛, efekty sił skalarnych
wykazuja˛ mocna˛ korelacje˛ pomie˛dzy rs modelu a kon´cowa˛ masa˛ hala M0 (wie˛c równiez˙
jego wirialnym promieniem). Jez˙eli powstaja˛ce halo ma promien´ wie˛kszy niz˙ rozwaz˙ana
długos´c´ ekranowania sił skalarnych, nie jest ono wstanie duz˙o efektywniej niz˙ w przypadku
modelu ΛCDM akreowac´ materii ze swojego bezpos´redniego otoczenia. Dla takich hal siły
ReBEL co prawda powoduja˛, z˙e sa˛ one mocniej zwia˛zane grawitacyjnie i z pewnos´cia˛ be˛da˛
miały troche˛ wie˛ksze masy kon´cowe, jednak ograniczony zasie˛g tych sił, powoduje, z˙e hala
o rozmiarach wie˛kszych od rs oddziałuja˛ z taka˛ sama˛ siła jak w SMK z halami z otacza-
ja˛cej ich wielkoskalowej struktury. Zatem efekt przesunie˛cia sie˛ do wyz˙szych redshiftów
gwałtownej relaksacji i duz˙ych poła˛czen´ z innymi halami dla hal o duz˙ych (w porównaniu z
wartos´cia˛ rs) promieniach jest znacznie osłabiony lub całkiem wygaszony dla najwie˛kszych
hal w naszych symulacjach. Odwrotnie widzimy, z˙e modele z najwie˛ksza˛ rozwaz˙ana˛ war-
tos´cia˛ długos´ci ekranowania rs = 1h−1 Mpc charakteryzuja˛ sie˛ w całym zbadanym zakresie
mas podwyz˙szona˛ wzgle˛dem ΛCDM wartos´cia˛ z1/2, jest tak dlatego, z˙e w tych modelach
wartos´c´ rs jest na tyle duz˙a, z˙e wpływa równiez˙ na HAM najmasywniejszych obiektów w
naszych symulacjach.
Reasumuja˛c obserwujemy, z˙e w modelach 32B05RS100, 32B05RS200 i 32B05RS500
hala o masach 1011h−1M < M < 5 × 1012h−1M formuja˛ sie˛ na znacza˛co wyz˙szych
redshiftach w porównaniu do standardowego modelu zimnej ciemnej materii. Dla modeli
32B05RS1000 i 32B1RS1000 nawet hala o masach porównywalnych do mas grup galak-
tyk 1013h−1M < M < 1014h−1M gromadza˛ wie˛kszos´c´ swojej masy na relatywnie wcze-
s´niejszych etapach ewolucji. Musimy jednak podkres´lic´, z˙e dla obiektów o masach M >
1013h−1M rozwaz˙any sygnał jest zdominowany przez efekty niskich liczebnos´ci, tj. dyspo-
nujemy zaledwie ∼ 30 obiektami w tym przedziale mas. By precyzyjniej i dogłe˛bniej zbadac´
róz˙nice˛ pomie˛dzy SMK a modelami ReBEL na masach tej skali be˛dzie wymagane znacznie
wie˛ksze pudło symulacyjne.
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Rysunek 3.14: Ewolucja całkowych funkcji mas wyznaczonych dla wszystkich obiektów za-
wieraja˛cych co najmniej 20 cza˛stek. Po lewej stronie na dole kaz˙dego wykresu umies´cilis´my
odpowiadaja˛cy redshift.
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3.5.3 Ewolucja funkcji mas
Jak juz˙ spekulowalis´my wczes´niej hala w modelach ReBEL nie tylko formuja˛ sie˛ wcze-
s´niej, lecz równiez˙ niosa˛ wie˛ksza˛ mase˛. By potwierdzic´ zasadnos´c´ tego stwierdzenia sporza˛-
dzilis´my rysunek 3.14, gdzie umies´cilis´my CFM policzone dla wszystkich badanych modeli
dla redshiftów z = 6,0; 3,5; 2,1; 1,0; 0,5 oraz 0.
Zauwaz˙amy, z˙e dla z = 6,0 i z = 3,5 wszystkie CFM modeli ReBEL maja˛ wyz˙sze
amplitudy w porównaniu do CFM hal modelu ΛCDM w całym zbadanym zakresie mas.
Zatem na wysokich redshiftach model ReBEL produkuje wie˛cej nieliniowych struktur niz˙
model standardowej ciemniej zimnej materii. Jednakz˙e poczynaja˛c od z ≤ 2,1 proces po-
wstawania struktur w modelu ΛCDM zaje sie˛ „doganiac´“ modele ReBEL. Moz˙emy to za-
uwaz˙yc´ na wspomnianym rysunku: róz˙nice pomie˛dzy amplitudami CFM policzonymi dla
z = 0 sa˛ znacznie mniejsze w porównaniu z tymi obserwowanymi dla wysokich przesunie˛c´
ku czerwieni. W dodatku, odnotowujemy interesuja˛ca˛ własnos´c´ pojawiaja˛ca˛ sie˛ dla małych
redshiftów: podczas gdy CFM na z = 6 i z = 3,5 miały wyz˙sze amplitudy w modelach Re-
BEL w całym zakresie mas, dla z = 0 tylko wielko-masowy ogon funkcji mas hal ReBEL
wykazuja˛ nadmiar w stosunku do CFM hal ΛCDM. Mało-masowy koniec CFM modeli Re-
BEL wykazuje dla niskich redshiftów niedomiar amplitudy w porównaniu do LCDM. Ostat-
nia wspomniana własnos´c´ wskazuje na to, iz˙ w kosmologii ReBEL cze˛s´c´ małomasywnych
obiektów została wczes´niej uz˙yta w procesie powstawania struktur jako cegiełki buduja˛ce
cie˛z˙sze obiekty. Redshift pocza˛wszy od którego obserwujemy znaczny niedomiar CFM o
obszarze małych mas zalez˙y od siły badanego modelu ReBEL. Wszystkie powyz˙sze stwier-
dzenia wzie˛te razem jasno uwypuklaja˛, iz˙ procesy gwałtownego i nieliniowego powstawania
struktur kosmicznych zachodza˛ dla póz´niejszych etapów ewolucji w modelu ΛCDM w po-
równaniu do modeli z ciemna˛ materia˛ oddziałuja˛ca˛ skalarnie.
3.6 Podsumowanie
Głównym wnioskiem płyna˛cym z analizy wyników przedstawionych w tym rozdziale
jest to, z˙e niewielka modyfikacja paradygmatu zimnej ciemnej materii w postaci dodatko-
wego dynamicznie ekranowanego oddziaływania skalarnego pomie˛dzy cza˛stkami ciemnej
materii, prowadzi do obrazu teoretycznego, w którym pojawia sie˛ wie˛cej nieliniowych, gra-
witacyjnie zwia˛zanych obiektów we Wszechs´wiecie o wysokiej wartos´ci przesunie˛cia ku
czerwieni. To z kolei sprzyja wczesnej ponownej jonizacji gazu mie˛dzygalaktycznego. Po-
wyz˙szy efekt moz˙emy wyrazic´ badaja˛c czynnik η, który opisuje wydajnos´c´ procesów joni-
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zacji os´rodka mie˛dzygalaktycznego [Cen (2006b, 2003)]
η ≡ c? fesc(d fM/dt)eUVC(1 + z)3 ,




	3.35
gdzie c? jest czynnikiem opisuja˛cym wydajnos´c´ procesów gwiazdotwórczych, fesc jest sto-
sunkiem uciekaja˛cych z galaktyk fotonów jonizacyjnych, ddM/dt okres´la tempo powstawa-
nia hal CM, eUV wyraz˙a efektywnos´c´ produkcji jonizuja˛cych fotonów zas´ C jest tutaj czyn-
nikiem opisuja˛cym stopien´ „grudkowatos´ci” (podzielenia na obłoki) gazu. W powyz˙szym
równaniu licznik wyznacza tempo produkcji fotonów jonizacyjnych, zas´ mianownik odpo-
wiada tempu niszczenia tych fotonów. Gdy η przekroczy pewna˛ graniczna˛ wartos´c´, mie˛-
dzygalaktyczny os´rodek staje sie˛ zjonizowany. Poniewaz˙ modele ReBEL charakteryzuja˛ sie˛
bogatszymi strukturami dla z = 6, odpowiadaja˛ce im tempa produkcji hal dla chwil wcze-
s´niejszych niz˙ z = 6 musiały byc´ wie˛ksze niz˙ tempo produkcji hal modelu ΛCDM. Zwie˛k-
szaja˛c zatem licznik równania
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	3.35 siły skalarne ułatwiaja˛ przekroczenie granicy ponownej
jonizacji we Wszechs´wiecie o wysokiej wartos´ci przesunie˛cia ku czerwieni.
Ida˛c dalej, moz˙emy podkres´lic´, z˙e wczes´niejsze powstawanie i formowanie sie˛ hal CM,
jakie wyste˛puje w kosmologi ReBEL, powoduje przesunie˛cie znacza˛cej cze˛s´ci zjawisk, okre-
s´lanych jako duz˙e i gwałtowne poła˛czenia mie˛dzy halami, do wczes´niejszych etapów ewolu-
cji Wszechs´wiata. Wynikiem tego w modelach ReBEL znajdujemy znacza˛co wie˛cej hal CM
charakteryzuja˛cych sie˛ wydłuz˙ona˛ faza˛ spokojnej akrecji masy, niz˙ ma to miejsce w sce-
nariuszach powstawania struktury zwia˛zanych z modelem ΛCDM. Taka własnos´c´ modelu
ReBEL moz˙e znacza˛co ułatwic´ galaktykom zdominowanym przez cienkie dyski zachowanie
ich cienkich dysków az˙ do chwili obecnej. Dodatkowo w takim obrazie, wyja˛tkowo długa
epoka relatywnego spokoju i braku duz˙ych poła˛czen´ jaka˛ wyróz˙nia sie˛ galaktyka Drogi
Mlecznej, nie be˛dzie juz˙ zjawiskiem o niespotykanej rzadkos´ci i wyja˛tkowos´ci [Hammer
i in. (2007)].
Naste˛pnie pokazalis´my równiez˙, chociaz˙ tylko wste˛pnie, z˙e daleko-zasie˛gowe oddziały-
wania skalarne pomie˛dzy cza˛stkami CM zwie˛kszaja˛ do pewnego stopnia masy hal CM. To
równiez˙ moz˙e byc´ istotny efekt pomagaja˛cy zrozumiec´ istnienie obiektów taki jak masywne
supergromady galaktyk wyste˛puja˛ce na s´rednich redshiftach. Symulacje wysokiej rozdziel-
czos´ci jakich wyniki przedstawilis´my nie obejmuja˛ jednak wystarczaja˛co duz˙ej obje˛tos´ci
by móc posłuz˙yc´ do badan´ nad obiektami tak masywnymi, z drugiej strony nasze symula-
cje w pudłach o rozmiarach 180h−1 Mpc odznaczaja˛ sie˛ zbyt niska˛ rozdzielczos´cia˛. Dlatego
efekt zwie˛kszenia masy hal CM be˛dzie musiał byc´ zbadany przy uz˙yciu nowych symulacji
N-ciałowych wysokiej rozdzielczos´ci.
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Wykazalis´my równiez˙, z˙e siły ReBEL wpływaja˛ równiez˙ na niektóre wewne˛trzne wła-
snos´ci hal CM. Analiza us´rednionych profili ge˛stos´ci wykazała, z˙e hala ReBEL równiez˙ wy-
kazuja˛ sie˛ istnieniem uniwersalnego profilu ge˛stos´ci NFW. Co wie˛cej jednak, s´rednio rzec
biora˛c profile ge˛stos´ci hal CM charakteryzuja˛ sie˛ wyz˙szymi wartos´ciami parametru koncen-
tracji c. Ten efekt moz˙e miec´ potencjalnie waz˙ne dla modeli ReBEL implikacje obserwa-
cyjne, jednak by rozwia˛zac´ ta˛ kwestie˛ znacznie bardziej dokładne i czasochłonne badania sa˛
potrzebne. Autor rozprawy zajmie sie˛ nimi w przyszłos´ci.
Nasze badania parametru spinu λ hal CM pokazały, iz˙ hala w modelach ReBEL moga˛
odznaczac´ sie˛ s´rednio nieco wyz˙szymi wartos´ciami tego parametru. Mimo, z˙e obserwowana
róz˙nica nie jest znacza˛ca, wyz˙sze wartos´ci λ moga˛ ułatwic´ powstawanie galaktyk z cienkimi
dyskami. Co z obserwacyjnego punktu widzenia jest cecha˛ poz˙a˛dana˛.
W niniejszym rozdziale udowodnilis´my równiez˙, z˙e obecnos´c´ dodatkowego oddziały-
wania w sektorze CM nie wpływa w z˙aden sposób na wynikowa˛ geometrie˛ hal CM.
Na koniec wspomnimy jeszcze, z˙e efekty sił ReBEL pojawiaja˛ce sie˛ w statystyce ko-
relacji przestrzennych pola ge˛stos´ci barionów i CM jakie obserwowalis´my w rozdziale 2
pojawiaja˛ sie˛ równiez˙ w przypadku skos´nos´ci i kurtozy w polu ge˛stos´ci liczbowej hal CM.
Jest to waz˙ny wynik, gdyz˙ otwiera on droge˛ do ustalenia bezpos´rednich ograniczen´ obser-
wacyjnych na dwa wolne parametry modelu ReBEL: siłe˛ dodatkowego oddziaływania - β i
długos´c´ ekranowania rs.
Powyz˙sze wnioski uprawniaja˛ nas do stwierdzenia, z˙e model ReBEL posiada spory po-
tencjał, który moz˙e pomóc złagodzic´ niektóre pojawiaja˛ce sie˛ napie˛cia mie˛dzy obserwacjami
a teoretycznymi przewidywaniami SMK [Benson i in. (2006b); Kogut i in. (2003b); Driver
(2010); Stewart i in. (2008b); Yamila Yaryura i in. (2010)].
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4
Podsumowanie i dyskusja wyników
Celem niniejszej rozprawy było zbadanie własnos´ci modelu ReBEL i jego wpływu na
podstawowe zagadnienia kosmologiczne. Poniewaz˙ model ReBEL został zaproponowany
jako pewna modyfikacja paradygmatu standardowej zimnej ciemnej materii, w niniejszej
pracy wszelkie wyniki pojawiaja˛ce sie˛ dla modelu ReBEL zostały zestawione z wynikami
modelu porównania - standardowego modelu kosmologicznego ΛCDM. Jest to oczywista
i jedyna droga badania nowych hipotez maja˛cych w załoz˙eniu udoskonalic´ SMK. Model
ΛCDM jest bardzo udanym i dobrym modelem, powszechnie akceptowanym i z sukcesem
przechodza˛cym wiele testów obserwacyjnych. Dlatego jakakolwiek jego modyfikacja, jez˙eli
chce odnies´c´ sukces, musi nie tylko powtórzyc´ udane przewidywania SMK, lecz równiez˙
wnies´c´ nowe, bardziej poprawne obserwacyjnie wyniki. Postulat dodatkowych oddziaływan´
skalarnych, maja˛cych wyste˛powac´ tylko pomie˛dzy cza˛stkami ciemnej materii, opiera sie˛ jed-
nak na nie do kon´ca s´cisłych rozwaz˙aniach na polu teorii superstrun i supersymetrii. Dlatego
przyje˛ta przez nas, za literatura˛ tematu, fenomenologiczna parametryzacja modelu jest tylko
pierwszym jego przybliz˙eniem. Niemniej mimo swojego fenomenologicznego charakteru,
badany model jest w gruncie rzeczy pewna˛ propozycja˛ gruntownej rewizji przyje˛tego po-
gla˛du na nature˛ ciemnej materii. Dlatego tak waz˙ne było przeprowadzenie szczegółowych
badan´ teoretycznych modelu.
W rozdziale 2 przedstawilis´my analize˛ wpływu dodatkowych oddziaływan´ na wielo-
punktowa˛ statystyke˛ korelacyjna˛ pól ge˛stos´ci CM i barionów. Pokazalis´my, z˙e na galaktycz-
nych skalach odległos´ci (∼ 1h−1 Mpc) pola ge˛stos´ci pojawiaja˛ce sie˛ w modelach ReBEL
zasadniczo róz˙nia˛ sie˛ od pól ge˛stos´ci modelu porównania. Wykazalis´my, z˙e siły skalarne opi-
sane fenomenologia˛ ReBEL zmniejszaja˛ wartos´ci amplitud korelacyjnych na skalach rze˛du
rozwaz˙anych długos´ci ekranowania rs. Szczegółowo przedstawilis´my zmiany i ich ewolucje˛
czasowa˛ dla skos´nos´ci S 3 i kurtozy S 4 pola ge˛stos´ci. Wykazalis´my, z˙e efekty wyste˛puja˛ce
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dla pola ge˛stos´ci CM pojawiaja˛ sie˛ równiez˙, chociaz˙ w mniejszym stopniu, w stowarzy-
szonym polu ge˛stos´ci barionów. W zła˛czeniu z wynikami analizy widma mocy fluktuacji
ge˛stos´ci, powyz˙sze wyniki niosa˛ waz˙ne implikacje. O ile model ReBEL jest w stanie odtwo-
rzyc´ poprawnie kształt i amplitude˛ widma mocy (zwłaszcza barionowego) modelu ΛCDM
na poznanych obserwacyjnie skalach, to jest pewne, z˙e róz˙nice pojawiaja˛ce sie˛ w amplitu-
dach skos´nos´ci i kurtozy nie sa˛ małe. Przedstawione wyniki sugeruja˛, z˙e pierwszym krokiem
wioda˛cym do obserwacyjnej falsyfikacji modelu powinno byc´ zbadanie obserwacyjnych am-
plitud korelacyjnych i zestawienie ich z przewidywaniami modelów ΛCDM i ReBEL.
W rozdziale 3 przedstawilis´my dogłe˛bna˛ analize˛ wpływu sił ReBEL na wewne˛trzne wła-
snos´ci hal CM takie jak: parametr spinu, parametry opisuja˛ce geometrie˛ hal, profile ge˛stos´ci
i parametry koncentracji; przedstawilis´my równiez˙ analize˛ efektów zwia˛zanych z modelem
ReBEL, a pojawiaja˛cych sie˛ we własnos´ciach całych populacji hal takich jak: całkowa funk-
cja mas, czasy uformowania sie˛ hal oraz skos´nos´c´ i kurtoze˛ pola ge˛stos´ci liczbowej hal.
Przedstawione wyniki s´wiadcza˛, z˙e na wie˛kszos´c´ rozwaz˙anych własnos´ci hal model ReBEL
ma istotny wpływ. Co istotne, analiza wyz˙szych momentów korelacji przestrzennych hal
wykazała, z˙e i tutaj równiez˙ efekty sił skalarnych sa˛ znacza˛ce i powinny byc´, in presencia,
obserwowalne.
Reasumuja˛c, wykazalis´my, z˙e model ReBEL, ma potencjał, by pomóc załagodzic´ nie-
które napie˛cia pomie˛dzy wynikami obserwacji a przewidywaniami teoretycznymi modelu
ΛCDM. Mamy tutaj na mys´li
• problem pustek kosmicznych; badania funkcji ge˛stos´ci prawdopodobien´stwa kontrastu
ge˛stos´ci CM wykazały, z˙e w modelu ReBEL pustki kosmiczne moga˛ charakteryzowac´
sie˛ mniejsza˛ zawartos´cia˛ materii w porównaniu do SMK. Nie jest to w z˙adnym razie
s´cisły dowód na to z˙e pustki kosmiczne w modelu ReBEL zawieraja˛ mniej jasnych ga-
laktyk, niemniej z pewnos´cia˛ mniejsza ilos´c´ materii pozostaja˛cej w pustkach sugeruje
równiez˙ mniejsza˛ liczbe˛ galaktyk,
• problem wczesnej ponownej jonizacji Wszechs´wiata; wykazalis´my niezbicie, z˙e hala
w modelu ReBEL powstaja˛ wczes´niej niz˙ w modelu ΛCDM. Jez˙eli hala powstaja˛
wczes´niej, to równiez˙ galaktyki, które te hala zamieszkuja˛, powinny pojawiac´ sie˛
wczes´niej. Wszystko to razem wzie˛te implikuje, z˙e we Wszechs´wiecie modelu ReBEL
łatwiej jest zjonizowac´ mie˛dzygalaktyczny os´rodek na wczesnych etapach ewolucji,
• problem przetrwania galaktyk spiralnych z cienkimi dyskami; szybsze powstawanie
struktur w modelu ReBEL idzie w parze z przesunie˛ciem duz˙ej cze˛s´ci gwałtownych
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procesów halotwórczych do wczes´niejszych etapów ewolucji. W modelu ReBEL duz˙a
cze˛s´c´ hal, które powinny zawierac´ galaktyki spiralne, odznacza sie˛ dłuz˙szymi fazami
spokojnej akrecji materii. Takie długie fazy, które rzadko pojawiaja˛ sie˛ w modelu
ΛCDM, pozwoliłyby galaktykom spiralnym na odbudowanie swoich cienkich dysków
zniszczonych podczas wczes´niejszych zderzen´ z innymi galaktykami,
• problem duz˙ej populacji galaktyk z cienkimi dyskami; ta kwestia wia˛z˙e sie˛ bezpos´red-
nio z problemem wymienionym powyz˙ej. Zaobserwowane przez nas wie˛ksze wartos´ci
parametru spinu hal modelu ReBEL sugeruja˛, z˙e w tym modelu galaktyki spiralne z
cienkimi dyskami powinny powstawac´ nieco cze˛s´ciej niz˙ w modelu ΛCDM.
Nasze badania wykazały jednak równiez˙, z˙e z modelem ReBEL moga˛ sie˛ wia˛zac´ dodat-
kowe problemy:
• niz˙sze wartos´ci skos´nos´ci i kurtozy moga˛ byc´ trudne do pogodzenia z wartos´ciami
zmierzonymi z katalogów galaktyk; by przejs´c´ ten test obserwacyjny, model ReBEL
byc´ moz˙e be˛dzie wymagał wprowadzenia osobliwej postaci funkcji obcia˛z˙enia ła˛cza˛-
cej obfitos´c´ hal CM z obfitos´cia˛ galaktyk,
• wyz˙sze parametry koncentracji zwia˛zane z profilami ge˛stos´ci hal ReBEL moga˛ byc´
korzystne, z obserwacyjnego punktu widzenia, w przypadku hal odpowiadaja˛cych
gromadom galaktyk; niemniej wysokie koncentracje hal galaktycznych moga˛ tylko
pogłe˛bic´ problem zwia˛zany z tym, z˙e obserwuje sie˛ profile, które sa˛ płytsze w swo-
ich najbardziej centralnych obszarach niz˙ przewiduje model ΛCDM. Jez˙eli w modelu
ReBEL hala galaktyczne charakteryzuja˛ sie˛ duz˙o wyz˙szymi koncentracjami, to ich
profile be˛da˛ jeszcze głe˛bsze niz˙ te hal w modelu ΛCDM.
Na koniec chcielibys´my zaznaczyc´, z˙e niniejsza rozprawa przedstawia wyniki, dzie˛ki
którym model ReBEL wkracza w faze˛ dobrze poznanego teoretycznie modelu kosmologicz-
nego. Analiza zawarta mie˛dzy okładkami tej ksia˛z˙ki doprowadza model ReBEL do etapu,
w którym jest on gotowy, by zostac´ dokładnie przetestowany empirycznie. Dzie˛ki przed-
stawionym wynikom be˛dzie w przyszłos´ci moz˙liwe nałoz˙enie ograniczen´ obserwacyjnych
na wolne parametry modelu. Autor z˙ywi głe˛bokie przekonanie, z˙e dzie˛ki pracy spisanej na
tych kartach be˛dzie moz˙liwa ewentualna falsyfikacja modelu, lub jego dalszy rozwój. Bez
wzgle˛du na ostateczny wynik przyszłych badan´, pewne jest, z˙e dzie˛ki dokładnym badaniom
nad przedstawionym modelem be˛dzie moz˙liwe otwarcie nowego okna daja˛cego wgla˛d w
egzotyczna˛ fizyke˛ ciemnej materii.
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A
Dodatek - Numeryczne funkcje
wygładzaja˛ce
Kernel wygładzania uz˙ywany do obliczen´ SPH w kodzie GADGET2 jest funkcja˛ klina o
postaci[Monaghan i Lattanzio (1985)]
WS PH(r; ε) = 8
piε3

1 − 6
(
r
ε
)2
+ 6
(
r
ε
)3
, 0 ≤ r
ε
≤ 12 ,
2(1 − r
ε
)3 , 12 < rε ≤ 1 ,
0 , r
ε
> 1 .




	A.1
Tutaj r oznacza odległos´c´ mie˛dzy cza˛stkami, zas´ ε to parametr zmie˛kczania.
Wygładzony potencjał grawitacyjny grupy cza˛stek w we˛z´le drzewa jest dany przez (rów-
nanie




	1.122 w rozdziale § 1.6)
Φ(r) = −G
∑
i
mi g(|xi − r|) .




	A.2
Jez˙eli potraktujemy siłe˛ pochodza˛ca˛ od punktowych mas mi jako siłe˛ wynikaja˛ca˛ z cia˛głego
rozkładu ge˛stos´ci ρ(r) = miWS PH(r; ε) to wynikowa funkcja wygładzaja˛ca g(r) be˛dzie miała
postac´[Springel i in. (2001)]
g(r) = −1
ε
Wg
(
r
ε
)
.




	A.3
Z ja˛drem wygładzaja˛cym wyraz˙onym przez
Wg(u) =

16
3 u
2 − 485 u4 + 325 u5 − 145 , 0 ≤ u ≤ 12 ,
1
15u +
32
3 u
2 − 16u3 + 485 u4 − 3215u5 − 165 , 12 ≤ u < 1 ,
−1
u
, u ≥ 1 .




	A.4
Pochodne funkcji g(r) pojawiaja˛ sie˛ w multipolowym rozwinie˛ciu wygładzonego potencjału
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grawitacyjnego. Odpowiednie funkcje pojawiaja˛ce sie˛ w równaniu




	1.124 maja˛ postac´
g1(y) = g
′(y)
y
′
,




	A.5
g2(y) = g
′′(y)
y2
− g
′(y)
y3
,




	A.6
g3(y) =
g′2(y)
y
,




	A.7
g4(y) =
g′1(y)
y
.




	A.8
Przyjmuja˛c u = y/ε moz˙emy napisac´ postacie powyz˙szych funkcji explicite jako
g1(y) = 1
ε3

−323 + 1925 u2 − 32u3 , u ≤ 12 ,
1
15u3 − 643 + 48u − 1925 u2 + 323 u3 , 12 < u < 1 ,
− 1
u3
, u > 1 ,




	A.9
g2(y) = 1
ε5

384
5 − 96u , u ≤ 12 ,
−3845 − 15u2 + 48u + 32u , 12 < u < 1 ,
3
u5
, u > 1 ,




	A.10
g3(y) = 1
ε7

−96
u
, u ≤ 12 ,
32
u
+ 1
u7
− 48
u3
, 12 < u < 1 ,
−15
u7
, u > 1 ,




	A.11
g4(y) = 1
ε7

−965 (5u − 4) , u ≤ 12 ,
48
u
− 15u5 − 3845 + 32u , 12 < u < 1 ,
3
u5
, u > 1 .




	A.12
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B
Dodatek - Wyprowadzenie analitycznej
postaci γ1(R)
Dla kompletnos´ci wywodu głównego w § 2.2.5 przytaczamy analityczne wyprowadze-
nie wzoru na logarytmiczny wykładnik nachylenia widma mocy γ1. Autorem poniz˙szego
rachunku jest profesor Roman Juszkiewicz.
Definujemy pramater γ jako
γ1 ≡ −d logσ
2(R)
d log R ,




	B.1
gdzie σ2(R) ≡ 〈δ2(R)〉, a R jest współporuszaja˛cym sie˛ promieniem sferycznego filtra
WR(x) ≡
 34piR3 , x ≤ R ,0, x > R . 
 	B.2
Z definicji zaburzenie ge˛stos´ci δ ma naste˛puja˛ce relacje pomiedzy przestrzenia˛ rzeczywista˛
a obrazem w przestrzeni Fouriera
δ(~x) = 2pi−3/2
∫
δke
i~k·~xd3k




	B.3
δk = 2pi−3/2
∫
δ(~x)e−i~k·xd3x .




	B.4
Wygładzony kontrast ge˛stos´ci wyrazi sie˛ przez
δR(~x) =
∫
δ(~x′)WR(|~x − ~x′|)d3x′ .




	B.5
Teraz s´rednia po zespole drugiego momentu pola ge˛stos´ci be˛dzie dana przez [Peebles (1980)]
〈δ2R(~x)〉 =
"
d3x′d3x′′〈δ(~x′)δ( ~x′′)〉WR(|~x − ~x′|)WR(|~x − ~x′′|)




	B.6
=
"
d3x′d3x′′ξ(~x′ − ~x′′)WR(~x′) · WR( ~x′′) .
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Całke˛




	B.7 moz˙na równiez˙ obliczyc´ w przestrzeni liczb falowych ~k:
δR(~x) ≡
∫
δ(~x′)WR(|~x − ~x′|)d3x′ =
∫
d3x′
∫ d3k
(2pi)3/2 e
i~k·~x′δkWR(|~x − ~x′|) .




	B.7
Korzystaja˛c z toz˙samos´ci ei~k·~x−i~k·~x ≡ 1 moz˙emy powyz˙sza˛ zalez˙nos´c´ przepisac´ do postaci
δR(~x) = (2pi)−3/2
∫
d3kei~k·~xδk
∫
d3x′ei~k·(~x′−~x)WR(|~x − ~x′|) .




	B.8
Teraz zamieniaja˛c zmienne w powyz˙szej całce z ~x′ na ~y = ~x − ~x′, dostaniemy∫
d3yei~k·~yWR(y) = 34piR3
∫ R
0
dyy2 · 2pi
∫ 0
+pi
eiky cos θd cos θ =




	B.9
=
3
4piR3
· 2pi
∫ R
0
dyy2
∫ +1
−1
exp(ikyµ)dµ =
=
3
2R3
∫ R
0
dyy2 e
iky − e−iky
iky =
3
R3
∫ R
0
dysin kyky y
2 =
=
3
(kR)3
∫ kR
0
y sin ydy .
Całkuja˛c przez cze˛s´ci, dostajemy∫ kR
0
y sin ydy = −y cos y
∣∣∣∣kR
0
+
∫ kR
0
cos ydy = sin kR − kR cos kR .




	B.10
Zatem fourierowski obraz filtra WR(x) ma postac´
W(kR) ≡
∫
d3xei~k·~xWR(x) = 3(kR)3 (sin kR − kR cos kR) .




	B.11
Funkcje˛ okna moz˙na inaczej zapisac´ odwołuja˛c sie˛ do sferycznej funkcji Bessela
W(x) = 3
x
j1(x) .




	B.12
Przywołamy teraz postaci kilku pierwszych sferycznych funkcji Bessela
j0(x) = sin x
x
,




	B.13
j1(x) = sin x
x2
− cos x
x
,
j2(x) =
(
3
x3
− 1
x
)
sin x − 3 cos x
x2
.
Pochodne sferycznych funkcji Bessla sa˛ zwia˛zane relacja˛ iteracyjna˛
j′l(x) ≡
d jl(x)
dx =
1
2l + 1
[l jl−1(x) − (l + 1) jl+1(x)] . 
 	B.14
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d j1(x)
dx =
1
3
[ j0(x) − 2 j2(x)] . 
 	B.15
Uzbrojeni w powyz˙sze relacje moz˙emy przysta˛pic´ do wyprowadzenia wzoru na γ1(R). Wa-
riancja pola ge˛stos´ci wygładzonego sferycznym filtrem jest dana przez
σ2R = (2pi)−3
"
d3kd3k′〈δkδk′〉ei~k·~x+i~k′ ·~xW(kR)W(k′R) .




	B.16
Obraz wariancji w przestrzeni Fouriera to widmo mocy
〈δkδk′〉 = P(k)δD(~k + ~k′) ,




	B.17
gdzie δD oznacza funkcje˛ delta Diraca. Wstawiaja˛c równanie




	B.17 do równania




	B.16
otrzymamy
σ2R = (2pi)−3
∫
d3kP(k)W2(kR) = 1
2pi2
∫ ∞
0
dkk2P(k)W2(kR) .




	B.18
Róz˙niczkuja˛c po R otrzymamy
dσ2R
dR =
1
2pi2
∫ ∞
0
dkk2P(k)dW
2(kR)
dR ;




	B.19
dW2(kR)
dR = 2kW(kR)
dW(kR)
d(kR) ;
zatem:
dσ2R
dR =
1
pi2
∫ ∞
0
dkP(k)k3W(kR)dW(kR)d(kR) .
Przypomnijmy, z˙e funkcja filtra sferycznego jest postaci W(x) = 3
x
j1(x), totez˙ na mocy rów-
nania




	B.15 pochodna okna ma postac´
dW
dx = −
3
x2
j1(x) − 3
x
j′1(x) = −
3
x2
j1(x) + 1
x
[ j0(x) − 2 j2(x))] . 
 	B.20
Zatem wyraz˙enie na logarytmiczny wykładnik nachylenia wariancji be˛dzie miało postac´
γ1(R) ≡ −
d logσ2R
d log R = −
2
∫ ∞
0 dkP(k)k2(kR)W(kR)
dW(kR)
d(KR)∫ ∞
0 dkP(k)k2W2(kR)
.




	B.21
Wstawiaja˛c do powyz˙szego wzoru równanie




	B.12 i równanie




	B.19 otrzymamy
γ1(R) = −
∫ ∞
0 dkP(k)k2 · 6 j1(x)
{
− 3
x2
j1(x) + 1x
[ j0(x) − 2 j2(x)]}∫ ∞
0 dkP(k)k2 9x2 j21(x)
.




	B.22
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DODATEK B. DODATEK - WYPROWADZENIE ANALITYCZNEJ POSTACI γ1(R)
Teraz wstawiaja˛c za x = kR odpowiednio otrzymamy
γ1(R) = −
2
∫ ∞
0 dkP(k) j1(kR)
{−3 j1(kR) + kR [ j0(kR) − 2 j2(kR)]}
3
∫ ∞
0 dkP(k) j21(kR)
.




	B.23
Ostatecznie po uproszczeniu otrzymamy
γ1(R) = 2 −
2
∫ ∞
0 dkP(k) j1(kR)kR
[ j0(kR) − 2 j2(kR)]
3
∫ ∞
0 dkP(k) j21(kR)
.




	B.24
Maja˛c numerycznie wyznaczone P(k) dla danej symulacji moz˙emy korzystaja˛c z powyz˙szej
zalez˙nos´ci obliczyc´, całkuja˛c dla odpowiedniego R, waros´c´ parametru γ1, a co za tym idzie
oczekiwana˛ wartos´c´ skos´nos´ci dla pola ge˛stos´ci w danym eksperymencie numerycznym.
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